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Os raios cósmicos de mais altas energias são hoje foco da atenção de muitos físicos ao redor do 
mundo. Estas partículas chegam a atingir energias acima 1018eV, o equivalente a uma bola de baseball a 
300 km/h, mas mecanismos de aceleração, propagação assim como a região onde são produzidos ainda 
são desconhecidos pela comunidade científica.  Isso ocorre devido a dificuldade na detecção destas 
partículas, pois seu fluxo é baixíssimo:  uma região com 1 km2 de área é atingida por uma partícula por 
sr  por ano.   Este  baixo fluxo obriga a  construção de gigantescos experimentos como é o caso do 
Observatório Pierre Auger (OPA). Construído nos pampas argentinos, o OPA conta com 4 conjuntos de 
telescópios detectores de fluorecência atmosférica e 1600 tanques detectores de radiação Cherenkov na 
água. A união das duas técnicas torna o Observatório Pierre Auger um detector híbrido.
Este trabalho pode ser dividido em duas partes principais,  sendo que a primeira consistiu no 
estudo  do  tanque  Cherenkov  instalado  no  Laboratório  de  Léptons  da  Universidade  Estadual  de 
Campinas,  idêntico  aos  instalados  no  site  do  hemisfério  Sul  do  Observatório  Pierre  Auger. 
Primeiramente finalizamos a instalação do detector, na qual instalamos novos componentes eletrônicos, 
escrevemos o software de aquisição de dados e resolvemos o problema de umidade interna do ar que 
danificava os componentes eletrônicos instalados no tanque. Após a instalação completa, realizamos a 
caracterização do detector para múons atmosféricos individuais, selecionados a partir de um telescópio 
de múons formado por dois detectores cintiladores. Foi medido o tempo morto do sistema de aquisição 
de dados, determinadas as tensões de trabalho de cada uma das três fotomultiplicadora (PMT) e medida 
a carga do sinal produzido pelo múon passando verticalmente no centro do tanque, o VEM, obtendo 
100 pC    para o valor do pico do espectro de carga. . Ao medirmos a resposta do sinal em função da 
distância entre a PMT e a posição de  passagem do múon vertical no tanque, pudemos observar uma 
dependência da carga média e do tempo de atraso do sinal em função desta distância, na qual a soma da 
carga nas 3 PMTs manteve-se constante. Além disso, observamos que, nas medidas as quais o múon 
passa pela  fotomultiplicadora,  existe um pico duplo no espectro de tempo, sendo o primeiro pico 
produzido pelo sinal proveniente da interação do múon com o fotocátodo da PMT e o segundo pelo 
sinal produzido pela passagem do múon na água. Finalizamos com a medida da resposta do sinal para 
múons selecionados inclinados na qual pode-se observar da linearidade da proporção entre a carga 
média do sinal e a quantidade de luz produzida pela passagem da partícula. 
A segunda  parte  do  trabalho  consistiu  em analisar  os  dados  detectados  pelos  detectores  de 
superfície do Observatório Pierre Auger, no qual primeiramente, instalamos os  softwares necessários 
para a realização da análise de dados através do ADST-OFFLINE. Foram analisados os raios cósmicos 
detectados desde 01 de janeiro de 2004 até 31 de dezembro de 2008 com energia acima de 3x1018eV e 
ângulos zenitais de direção de chegada entre 0o e 60o.  A partir  destes dados construímos espectros 
diferenciais de fluxo de raios cósmicos para cada ano  e integrados a cada ano. A partir da análise 
destes  gráficos  pudemos  confirmar  que  a  partir  de  2007  os  número  de  eventos  é  suficiente  para 
confirmar a supressão do fluxo de partículas com energia acima de 4x1019eV devido ao efeito GZK. 
Confirmamos também que o espectro de raios cósmicos de altas energias é bem representado pela 
função  F∝E− , cujo valor obtido para γ do espectro construído a partir dos dados entre  01 de 
janeiro de 2004 até 31 de dezembro de 2008 foi 2,69±0,04 para o intervalo de energia entre 4x1018eV e 
4x1018eV e 3,5±0,5 para energias acima de  4x1019eV. 
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Abstract
The high energy cosmic rays actually are the center of attention of many physics around the 
world. These particle have energy above, equivalent a baseball with 300km/h, but the mechanism of 
acceleration, propagation even like the region that they are originated still unknown for the scientific 
community, fact that occurs due the difficult of detection from these particles, because their flux is very 
low: a surface of 1 km2 area is reached for one high energy particle per sr per year. This low flux 
obligates the build of giants  experiments like Pierre Auger Observatory (PAO). Built  in Malargue, 
Argentina, the PAO has 4 atmospheric fluorescence detectors and 1600 water Cherenkov tanks . The 
union of these two techniques made PAO a hybrid detector.
This work can be divided in two principal parts, being the first a study of the water Cherenkov 
tank  installed  at  Campinas  that  is   identical  of  the  tanks  from  South  site  of  the  Pierre  Auger 
Observatory.  Firstly,  we made a  complete  installation  of  the  detector,  in  which  was  installed  new 
electronic components, the data acquisition software was written and the internal humidity problem, 
that  damages  the  electronic  components,  was  solved.  After  the  installation,  we  made  a  detector 
characterization using atmospheric muons selected by a muon telescope (2 scintillator detectors). We 
measured the dead time, working high voltage of each photomultiplier (PMT) and the medium charge 
produced  by the  vertical  muon crossing  the  tank  center  (VEM),  which  value  found was  100 pC. 
Measuring the signal dependence with  the distance between the PMT and the  position of the vertical 
muon, we could observe a decrease of the charge and increases of the time delay  when  this distance 
increase. But  the sum of the charges in the 3 PMT kept constant. In addiction, we observed that, in the 
measure that the muons cross the photomultiplier there is a double peak in the time spectrum, being the 
first peak  due the muon interaction with  the photocathode and the second one by the Cherenkov light 
produced by the muon crossing the water. We completed the characterization with the measurement of 
signal provided by inclined muon selected by the same telescope. These measurements show us the 
proportionality  between the  charge of the signal and the quantity of produced light by the particle.
The second part of the work was the data analysis of  the Pierre Auger surface detectors, in which 
firstly,  we  installed  the  software  necessary  to  data  analysis  by ADST-OFFLINE.  It  was  analyzed 
cosmic rays detected since 01 January 2004 until 31 December 2008 with energies above 3x1018eV 
and zenith angle between 0o e 60o. From these data, we built differential  cosmic rays spectra for  each 
year and  integrated yearly. This analysis shows that from 2007 the number of events is enough to 
confirm the flux suppression  above  4x1019eV due GZK effect. We also confirm that the high energy 
cosmic rays spectrum is well represented by the function F∝E− , which γ value measured for the 
spectrum  with data acquired between 01 January 2004 and 31 December 2008 was 2,69±0,04 in the 
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Quando  o  físico  austríaco  Victor  Hess  fez  um vôo  de  balão  em 1912 acompanhado  de  um 
eletroscópio, ele notou que a freqüência de radiação medida pelo seu aparelho aumentava conforme o 
balão ganhava altitude, fato que o fez concluir que tal radiação tinha origem extraterrestre, ou seja 
cósmica [1]. Descobria-se então ou raios cósmicos, que são partículas sub-atômicas carregadas estáveis 
ou núcleos com vida-média da ordem de 106 anos ou mais.  Basicamente são divididos em primários, 
que são os acelerados por fontes astrofísicas,  e os secundários que são produtos de interações dos 
primários com gases interestrelares. Raios cósmicos primários, são principalmente prótons e partículas 
alfa e em menor abundância elétrons, carbono, oxigênio, ferro e outros núcleos sintetizados em estrelas. 
Núcleos como lítio, berílio e boro são exemplos de secundários.
Estas partículas bombardeiam a atmosfera terrestre constantemente e da interação da partícula 
primária com a atmosfera se inicia uma cascata e interações que dão origem a novas partículas. A esta 
cascata se da o nome de chuveiros atmosféricos extensos (CAEs), os quais foram descobertos em 1938 
pelo físico francês Pierre Auger [2] e são comumente utilizados como uma forma indireta da detecção 
dos raios cósmicos primários.
A  partir  dos  estudos  dos  raios  cósmicos  na  superfície  da  Terra,  muitas  partículas  foram 
descobertas,  como  por  exemplo  os  múons,  os  píons  e  os  pósitrons,  sendo  esta  última  a  primeira 
antipartícula  descoberta  [3].  Atualmente  o  principal  foco  de  pesquisa  são  os  raios  cósmicos  com 
energias superiores a 1017 eV (equivalente a uma bola de tenis a 300 km/h), energia acima da qual são 
considerados de altíssimas energia. A atenção acerca destas partículas cresceu depois de 1963, quando 
Linsley,  Rossi  e  Scarsi  detectaram no experimento Volcano Ranch um raio cósmico primário com 
energia da ordem de 1020 eV [4]. A presença de raios cósmicos com altíssimas energias são atualmente 
um enigma da física, já que ainda não compreendemos como e onde podem ser produzidas partículas 
com tamanha energia.  Até o momento  nenhum mecanismo de aceleração  proposto foi  plenamente 
aceito pela comunidade científica.
O fluxo de raios cósmicos primários cai de aproximadamente 1 cm2/s/sr a baixas energias (~109 
eV) para 1 km2/século/sr a altíssimas energias (acima de 1020 eV), cobrindo 19 ordens de magnitude em 
fluxo e 10 ordens de magnitude em energia. Greisen [5], Zatsepin e Kuzmin [6] previram ainda uma 
supressão  no  fluxo  de  raios  cósmicos  com energias  acima  de  1019 eV devido  a  interação  destas 
partículas com a radiação cósmica de fundo, que são microondas (fótons) a uma temperatura de 2,7 K 
[7,8].
Para  atender  ao  baixíssimo  fluxo  de  partículas  nesta  faixa  de  energia,  vem sendo utilizados 
experimentos  cada  vez  maiores  com técnicas  cada  vez  mais  avançadas.  Os experimentos  de  raios 
cósmicos de altas energias, medem indiretamente três quantidades: a energia primária, a composição e 
a direção de chegada indiretamente através dos chuveiros atmosféricos extensos.
Um famoso experimento de raios cósmicos de altíssima energia é o HiRes [9,10], que utilizou 
telescópios  ópticos  para  observar  a  luz  de  fluorescência  produzida  na  interação  das  partículas 
carregadas  do  chuveiro  com as  moléculas  da  atmosfera  terrestre.  Já  o  experimento  AGASA [11] 
utilizou um arranjo de detectores na superfície que coletava as partículas do chuveiro que atingiam a 
superfície da Terra.
2Nascido da idéia de James Cronin e Allan Watson, em 1992, de utilizar as duas técnicas descritas 
acima simultaneamente para construir um detector híbrido, o Observatório Pierre Auger (OPA) [12] é o 
maior experimento de física de raios cósmicos da atualidade. Ele conta com a colaboração de mais de 
280 pesquisadores de 70 instituições de pesquisas espalhadas por 17 países no qual o Brasil é um 
participante ativo. O Observatório foi construído em Malargue,  nos pampas argentinos e possui um 
arranjo de 1600 detectores cobrindo uma área de 3000 km2 (Detector de Superfície) e 24 telescópios 
ópticos  (Detector  de  Fluorescência).  O  projeto  para  a  construção  de  um  detector  equivalente  no 
hemisfério norte já está em andamento e com a conclusão dos dois sites, o Observatório Pierre Auger 
cobrirá a totalidade do céu, podendo detectar raios cósmicos vindos de qualquer direção.
Recentemente  a  Colaboração  Auger,  apresentou  um  trabalho  com  dados  coletados  no 
Observatório que sugere uma possível origem para os raios cósmicos ultra-energéticos:  os buracos 
negros encontrados dentro de núcleos ativos de galáxias (AGN) [13] e em junho de 2008 um trabalho 
com o espectro de raios cósmicos de altíssima energia, que confirma o corte no fluxo de partículas com 
energia acima de 4x1019eV, o corte GZK [14].
No  Laboratório  de  Léptons  da  Universidade  Estadual  de  Campinas  há  instalado  um tanque 
detector idêntico a um dos 1600 detectores do Observatório Pierre Auger. Os principais objetivos deste 
trabalho  foram a  finalização  da instalação  e  a  caracterização  deste  detector  e  o  estudo dos  dados 
provenientes do Detector de Superfície do OPA para análise do espectro de raios cósmicos de altíssimas 
energias (> 3 1018 eV).
3Capítulo 2
Raios Cósmicos de Altíssimas Energias
Ao estudar raios cósmicos, procura-se entender o que eles são, de onde eles vêm e como eles 
chegam até  aqui,  ou seja,  sua composição química,  fluxo e  distribuição de energia  (o  espectro de 
energia),  fontes,  aceleração,  propagação  e  interação  com  o  meio  inter  e  extragaláctico.  São 
considerados raios cósmicos de altíssimas energias, aqueles com energias maiores que 1017 eV, energia 
acima do limite de qualquer acelerador de partículas já construído. Para energias de 1020 eV o seu fluxo 
é de uma partícula por século por km2, tornando sua detecção e estudo uma difícil tarefa, motivo de 
grande mobilização científica e grandes experimentos.
 2.1 Composição Química
Raios Cósmicos são compostos principalmente de núcleos de diferentes elementos químicos, a 
figura 1 mostra os resultados de medidas diretas de raios cósmicos com energias até 1015eV. Nesta faixa 
de energia, 79% dos raios cósmicos primários são prótons e 70% do restante são núcleos de hélio 
(partículas alfa). A figura  2 mostra a abundancia relativa dos elementos do sistema solar e dos raios 
cósmicos. A maior abundancia de lítio, berílio e boro (elementos logo abaixo da massa do ferro) em 
relação  à  matéria  do  sistema  solar  é  consequência  do  espalhamento  dos  núcleos  primários  mais 
abundantes, especialmente carbono e oxigênio. Situação similar ocorre para núcleos secundários logo 
abaixo do ferro[17].
Em energias maiores,  o baixo fluxo de raios cósmicos torna impossível a sua medida direta, 
obrigando a estimar a composição a partir de modelos de interações hadrônicas [16]. Apesar de não 
existir provas definitivas da composição de raios cósmicos de altas energias, é amplamente aceito que 
acima de 1018 eV estes sejam matéria ordinária entre  ferro e próton e acima de 1019 eV prótons.
4Figura 1: Principais componentes da radiação cósmica primária [15]
Figura 2: Abundância relativa da composição dos raios cósmicos e do sistema solar [17]
52.2 Aceleração e Fontes
Em energias próximas de 109eV,  foi identificado que os raios cósmicos tem origem solar, mas 
acima desta energia comparações entre medidas realizadas durante o dia e a noite somado ao poder de 
aceleração do Sol indicam que a fonte deve ser extragaláctica.
A grande  dificuldade  na  busca  da  origem  dos  raios  cósmicos  se  deve  ao  fato  deles  serem 
partículas carregadas, consequentemente afetadas por campos magnéticos que desviam sua trajetória. 
Somente acima de 1018eV estima-se que sua trajetória seja pouco afetada, com deflexão menor que 5o 
em raios cósmicos com energia acima de  6x1019eV [18].
Os modelos de fontes e aceleração mais aceitos hoje em dia são os chamados  bottom-up, nos 
quais as fontes de raios cósmicos são objetos astronômicos onde estes são criados e acelerados. Estes 
modelos são divididos em duas categorias principais: estatísticos e diretos.
Proposto primeiramente por Enrico Fermi [19], os modelos estatísticos baseiam-se em processos 
estocásticos de ganho de energia por sucessivas colisões com nuvens magnéticas e ondas de choque em 
objetos astronômicos. Tais eventos podem ocorrer praticamente em qualquer região do espaço, sendo 
aquelas com fortes campos magnéticos as maiores candidatas, limitadas pela capacidade de aceleração 
e por mecanismos de perda de energia.
Este modelo explica o espectro de energia naturalmente e os maiores candidatos a fontes de raios 
cósmicos tem sido as regiões de explosão de supernovas mas, apesar de elegante, acredita-se que no 
modelo estatístico de Fermi a energia máxima atingida seja de Zx1015eV, onde Z é a carga elétrica no 
núcleo [20]. Cálculos mais otimistas prevêem energias máximas de Zx1017eV [21].
Nos modelos de aceleração direta, os raios cósmicos ganham rápida e diretamente por alta força 
eletromotriz (fem) encontradas em alguns objetos massivos e compactos e de alto campo magnético 
como estrelas de nêutrons, pulsares [22]. Eles podem atingir rotação de aproximadamente 30 Hz e 
superfície magnética de 1012 G, o que resulta em uma fem de 1018 V. Entretanto, ainda é incerto como a 
aceleração direta resultaria no espectro de energia. A questão primordial deste modelo é a localização 
do mecanismo de aceleração no espaço, pois mecanismos de perdas como fotoprodução de mésons, 
fissão fotonucleares e produção de pares podem frear a partícula de modo significante.
Foram identificadas como fortíssimas candidatas a fontes de Raios Cósmicos Ultra Energéticos as 
regiões  próximas  a  radiogaláxias  com buracos  negros  ultramassivos,  os  AGNs (núcleo  de  galáxia 
ativos) [23] que podem acelerar as partículas até a 1021eV [24].
Em novembro de 2007, a Colaboração Pierre Auger publicou um artigo correlacionando a direção 
de chegada de raios cósmicos com energias maiores que 57 EeV a regiões próximas a AGN (figura 3). 
22 dos 27 eventos detectados se correlacionam com tais objetos astronômicos dentro de 3,1o. Quase 
todos os eventos não correlacionados tem direção de chegada próxima ao plano galáctico, região onde é 
esperada o maior poder de deflexão de partículas, além do catálogo de AGNs não ser completo. O 
artigo não prova que os AGNs são fontes de raios cósmicos de altíssimas energias, mas os sugere como 
fortes candidatos [13].
Além do modelos bottom-up descritos acima, existem os modelos chamados top-down, nos quais 
os raios cósmicos seriam produtos de decaimentos de objetos exóticos e instáveis produzido no início 
do universo como cordas cósmicas supercondutoras e monopolium (estrutura composta por monopolo-
antimonopolo) [25] ou ainda matéria escura super pesada [26]
Estes modelos são bastante especulativos, mas se mostram interessantes para explicar o espectro 
ultra-energético e ainda conecta os estudos de questões fundamentais de física de raios cósmicos de 
altas energias com teorias cosmológicas da origem do universo.
62.3 Propagação
Depois que os raios cósmicos deixam a região de aceleração, eles podem interagir com matéria 
além de campos magnéticos. Em baixas energias esta interação é fraca o suficiente para não mudar 
drasticamente a concordância da composição dos raios cósmicos com a composição solar (figura  2). 
Mas em altíssimas energias o cenário é mais complicado. Acredita-se que raios gama provenientes do 
Big-Bang preencham o universo a uma densidade de 400 partículas por cm3 e seu espectro atualmente 
comporta-se como o de um corpo negro a temperatura de 2,7 K, correspondente a energia média de 
104eV, é a chamada radiação cósmicas de fundo (CBR) [7]. Prótons com energia maior que 50 EeV, no 
seu referencial de repouso, “vêm” tais fótons com energia de 300 MeV, que é o limiar de fotoprodução 
de píons, ou seja eles interagiriam inelasticamente segundo as equações:
pγ CBR ⇒ Δ 1232  (2.1)
pγ CBR⇒ PNπ     (2.2)
sendo eficientes mecanismo de perda de energia (20%). Assumindo, que as partículas de alta 
energia viagem o suficiente para interagirem com a radiação de fundo, isto pode gerar um corte neste 
nível de energia do fluxo de raios cósmicos, chamado corte GZK. As curvas (figura 4)abaixo estimam a 
perda de energia dos prótons através desta interação e prevê que, para partículas originadas a distâncias 
maiores que 100 Mpc acabam chegando com no máximo da ordem de 1020eV.
Figura 3: Direção de chegada dos raios cósmicos (círculos) com energia acima de 57 EeV medidos pelo Observatório 
Pierre Auger e a posição dos AGNs (asteriscos) na projeção Aitoff em coordenadas galácticas. Em azul, a integral da 
exposição do detector. [13]
7A presença ou não do limite GZK, apontado pela primeira vez independentemente por Kenneth 
Greisen, Georgiy Zatsepin e Vadim Kuzmin, [5,6] é fundamental para o entendimento da natureza da 
propagação dos raios cósmicos de altíssimas energias.
Outra interação importante entre os prótons e a radiação cósmica de fundo é a produção de pares
pγ CBR⇒ pee  (2.3)
esta reação ocorre acime de 1018eV com livre caminho médio de 1 Mpc, mas   representa uma 
perda de energia de somente 0,1%.
2.4 O Espectro de Raios Cósmicos Primários
O espectro  de  energia  de  raios  cósmicos  primários  (figura  5)  descreve  o  comportamento  da 
distribuição do fluxo de chegada dos raios cósmicos em função da energia. Este fluxo segue uma lei de 
potência
F=E−  (2.4)
e  cai  de aproximadamente 1 cm-2.s-1.sr-1 a  baixas  energias (~109eV) para 1 km-2.século-1.sr-1 a 
altíssimas energias (acima de 1020eV),  cobrindo 19 ordens de magnitude em fluxo e  10 ordens de 
magnitude em energia.  O índice da lei  de potência  do espectro é  chamado índice espectral  e  tem 
variações abruptas em regiões específicas.
Localizado em torno de 1015 eV, o joelho é uma região onde o índice espectral diminui. Existe a 
hipótese de que, como a energia dos raios cósmicos depende da sua carga, o joelho seria  a região onde 
o poder da possível aceleração pelas remanescentes de supernova alcançasse o limite para partículas de 
diferentes cargas. [29].
Em outro cenário assume-se que o joelho pode ser causado pela mudança drástica das interações 
hadrônicas nesta faixa de energia[30,31], neste caso novas partículas pesadas seriam produzidas por 
Figura 4: Energia de um próton em função da distância de propagação na 
radiação cósmica de fundo 2,7K. São ilustrados três casos referentes a prótons 
com energias iniciais 1020, 1021 e 1022 eV [27]
8interação e escapam despercebidas. Isto seria um efeito de observação da Terra e não do espectro por si 
mesmo.
Há especulação da existência de um segundo joelho em torno de 1017eV, mas os dados ainda não 
são suficientes para a comprovação de sua existência no espectro [32].
O tornozelo, em torno de 1018eV, é a região onde o índice tem um pequeno aumento até encontrar 
o corte GZK. Um modelo assume que o tornozelo seria a região de transição da origem dos raios 
cósmicos de galácticos para extragalácticos, que acredita-se ser prótons [33].
Para a melhor visualização de tais inflexões, é comum multiplicar o espectro por Eγ. Na figura a 
seguir, produzida a partir de dados experimentais, é possível visualiza-los claramente.
Figura 5: Espectro de energia observado dos raios cósmicos primários. O espectro 
pode ser expresso por uma lei de potência de 1011 a 1020 eV, tendo modificações 
abruptas da inclinação em torno de 1015 eV (joelho) e 1019 eV (tornozelo).[28]





Ao  incidir  na  atmosfera  terrestre  o  raio  cósmico  primário  interage  com  suas  moléculas 
produzindo partículas secundárias e inicia uma cascata de eventos, levando à formação do chuveiro 
atmosférico extenso (CAE). O número de partículas da cascata cresce até que a energia média das 
partículas diminua, sendo este valor denominado de energia crítica.
Descobertos  em 1938 pelo  físico  Pierre  Auger  [2],  os  CAEs  são  utilizados  para  a  detecção 
indireta  dos  raios  cósmicos  primários  que  os  produziram  através  da  detecção  e  reconstrução  do 
chuveiro, o modo como isto é feito pelo Observatório Pierre Auger está descrito no capítulo 5 desta 
dissertação.
 3.1 Desenvolvimento Longitudinal
O  desenvolvimento  longitudinal  é  uma  função  da  quantidade  de  matéria  atravessada  pelo 
chuveiro, ou seja, a profundidade, denotada por X e dada por
Figura 7: Modelo simplificado de um Chuveiro Atmosférico Extenso e suas componentes
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X=∫dl  (3.1)
onde a integral é ao longo do eixo do chuveiro, l é a distancia a travessada e  ρ a densidade do 
meio. Para distâncias medidas em cm e densidades medidas em g/cm3, a unidade de X é g/cm2. Por 
exemplo, o Observatório Pierre Auger é localizado aproximadamente a 900 g/cm2.
O número de partículas em função da profundidade é  chamado perfil  longitudinal  e a  curva 
comumente  utilizada  para  descreve-lo  é  o  perfil  de  Gaisser-Hillas  [34],  uma  expressão  analítica 
aproximada  para  a  distribuição  longitudinal  de  um  chuveiro  iniciado  por  próton,  baseada  em 
simulações de Monte Carlo.
N X =N max X−X 0X max−X 0 
 X max−X 0
 exp[X max− X ]  (3.2)
onde  λ =70g/cm2, X0 a profundidade onde o chuveiro foi iniciado e Nmax é o máximo do perfil 
longitudinal (onde se encontram o maior número de partículas), onde X = Xmax.
O chuveiro é divido em componentes de acordo com a natureza das partículas que a compõem: 
eletromagnética, hadrônica e muônica. Destas, a eletromagnética é responsável aproximadamente por 
90% da energia total  do chuveiro.  Isto  ocorre  pois,  as  interações hadrônicas  tendem a produzirem 
partículas eletromagnéticas e estas, por sua vez, produzem mais destas mesmas partículas.
  3.1.1 Componente eletromagnética
Formada por elétrons, pósitrons e fótons, a componente eletromagnética tem como principais 
responsáveis pela sua produção: produção de pares, quando fótons interagem com núcleos atômicos 
produzindo e±; a produção de fótons por e± através de Bremsstrahlung e abaixo de 80 MeV os processos 
de ionização começam a dominar. A energia crítica é atingida quando a perde de energia por colisões, 
como espalhamento Compton, predomina sobre os processos de produção. Estes são os ingredientes do 
modelo de cascata de Heitler [35].
Considerando uma cascata iniciada por uma partícula eletromagnética de energia E0 maior que a 
energia  crítica  Ec,  a  cada distância  percorrida d,  cada partícula  interagente  produz duas  partículas, 
assumidas igualmente energéticas. Depois de n distancia d percorridas, há 2n partículas, cada uma com 
energia E0/2n. O chuveiro atinge o máximo quando quando a energia média das partículas do chuveiro é 
igual à energia crítica. Depois do máximo, o processo de multiplicação cessa e as partículas começam a 
se dissipar, resultando na encolhimento do chuveiro.





ln 2  (3.3)
Assim, a profundidade do máximo tem dependência logarítmica com a energia inicial e Nmax é 
proporcional a E0/Ec, ou seja, dependência linear. A energia critica da cascata eletromagnética no caso 
da atmosfera terrestre é em torno de 85 MeV [35].
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  3.1.2 Componente hadrônica
Os raios cósmicos primários, principalmente prótons, ao interagirem com a atmosfera dão início à 
cascata hadrônica, constituída por basicamente três tipos de partículas: píons (p± e  p0), káons (K±) e 
bárions (p, n, etc), sendo os píons sempre em maior quantidade.
Grande parte dos hádrons possui um tempo de  vida média muito curto. Caso estas partículas 
possuam uma energia cinética suficientemente grande, sofrerão interações nucleares com outros átomos 
durante  todo  seu  trajeto  até  o  solo,  do  contrário  elas  decaem  gerando  principalmente  fótons, 
responsáveis pelas cascatas eletromagnéticas, formando a componente  de maior energia do chuveiro.
Seguindo  o  modelo  de  Heitler,  o  chuveiro  pode  ser  interpretado  assumindo  que  os  píons 
carregados como principais responsáveis pela componente hadrônica. Para um chuveiro iniciado por 
um próton, depois de n interações, existem Nπ = (Nch)n píons carregados somando aproximadamente 
(2/3)nE0, ou seja, cada píons tem Eπ=E0/(3/2Nch)n. A energia crítica, estimada em aproximadamente 20 
GeV [36], é atingida quando a distancia média de interação (120 g/cm2 no ar) é maior que a vida média 
(  c ) e os píons começam a decair em múons, originando a componente muônica.
Figura 8: Desenho do desenvolvimento da componente eletromagnética de um 
CAE segundo o modelo de Heilter
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3. 1.1 Componente Muônica
Os  múons  são  as  partículas  carregadas  em  maior  abundancia  ao  nível  do  mar  [15]  e  são 
provenientes dos seguintes decaimentos, onde as porcentagens representam a probabilidade do modo 
de decaimento:
±=± ~100%   (3.4)
K±=± ~63,5%  (3.5)
sendo o primeiro, principal responsável pela produção de múons.
Ainda  seguindo o  modelo  de  Heitler  para  um chuveiro  originado por  um próton,  depois  da 
energia crítica da cascata hadrônica, o número de múons Nμ aumenta até atingir o número de píons Nπ 
(todos os píons decaem em múons).
ln N =ln N=nc ln N ch= ln [E0/c
]  (3.6)
onde c
 é o valor da energia crítica hadrônica e β é uma constante entre 0,85-0,96 [36].
A energia do chuveiro é então divida entre as componentes principais:
E0=c
e N maxc
 N   (3.7)
A profundidade atmosférica onde a cascata muônica (proveniente da cascata hadrônica) atinge o 
maior número de partículas (Xmax) é dado por:
X max
p =X 0r ln [E0/3 N chc
e ] (3.8)
onde λγ é o comprimento de radiação (37 g/cm2 no ar).
Se o raio cósmico primário for um núcleo de massa A, a teoria da superposição supõe que o 
chuveiro atua como uma superposição de A chuveiros gerados por prótons com energia E0/A. Sendo 
assim, um chuveiro iniciado por um núcleo de ferro (A=56) teria seu Xmax acima na superfície do que 
um CAE iniciado por um próton de mesma energia.
Para construir o perfil longitudinal do chuveiro,  isto é, o número de partículas em função da 
Figura 9: Comparação entre a) cascata eletromagnética b) cascata hadrônica segundo modelo de Heitler
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matéria  atravessada  (profundidade  atmosférica)  são  utilizados  telescópios  de  fluorescência,  que 
detectam a luz de fluorescência (região ultravioleta) emitida a partir da interação da partícula com o 
nitrogênio da atmosfera. A energia depositada para produzir a luz UV é proporcional ao número total de 
partículas do chuveiro. A figura abaixo mostra um perfil longitudinal reconstruído através do telescópio 
de fluorescência do Observatório Pierre Auger comparado com simulações de chuveiros provenientes 
de ferro e próton,  a  partir  de modelos mais  complexos de interações hadrônicas que o modelo de 
Heitler. Mesmo assim, a dificuldade de identificar a partícula primária que originou o chuveiro ainda é 
grande.
 3.2 Desenvolvimento Lateral
A distribuição de momento transversal  depois da interação da partícula com as moléculas da 
atmosfera  determinam o  espalhamento  lateral  do  chuveiro  atmosférico  extenso.  Como  o  fator  de 
Lorentz  da  maioria  das  partículas  é  alto  (são  extremamente  relativísticas),  este  espalhamento  é 
pequeno. No caso da cascata eletromagnética, este espalhamento pode ser medido em raios de Moliere, 
definido como a distância do eixo do chuveiro no qual estão confinadas 90% da energia total deste. Na 
atmosfera terrestre, o raio de Moliere é estimado ser aproximadamente  100 m. [38].
Uma  função  que  descreve  razoavelmente  o  desenvolvimento  lateral,  ou  seja,  a  função  da 
densidade  de  partículas  do  chuveiro  em função  da  distância  do  seu  centro,  foi  desenvolvida  por 
Nishimura e Kamata [39] e modificada por Greiser [40], sendo atualmente conhecida por função de 
NKG:
N r , t=
N e t 
r m
2 f x   (3.9)
onde Ne(t) é o número total de partículas num chuveiro a uma profundidade t (em comprimentos 
Figura 10: Perfis longitudinais de CAEs originados por a) núcleo de ferro e b) prótons. Os pontos são provenientes de 
dados do OPA e linhas são provenientes de simulações de Monte Carlo[37]
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de radiação), e rm é a unidade de Moliére, que caracteriza o comprimento de deslocamento lateral de 




X 0  (3.10)
Ea ~ 21 MeV. No ar, rm ~ 9,3 g/cm2 ou 78 m, no nível do mar [40].
A forma  de f(x) é dada por [41]:
f x =C1 s x
S−21 xS−4,5 1C2 x
d  (3.11)




2 [B  s ,4,5−2sC2 B sd ,4 ,5−d−2s ]
−1  (3.12)
onde B(m, n) é a função beta de Euler.
Para chuveiros com Ne ≈ 106 no nível do mar, Greisen usou s = 1,25, d = 1, e C2 = 0,088 [40].
Esta função normalmente é substituída por uma parametrização de acordo com o experimento, no 
caso do experimento AGASA [11]







onde C é um fator de normalização, s = 3.8, δ = 0,6 ± 0,1, para chuveiros próximos da vertical 
com sec θ ≤ 1,2, r > 1km e energias entre 6×1017 eV e 2×1018eV [42].
A figura  abaixo  mostra  a  curva  da  equação  acima  comparada  a  gráficos  de  densidade  de 
diferentes  chuveiros  de  partículas  em  função  da  distância  do  centro  de  chuveiros  gerados  por 
simulações  de  Monte  Carlo  [43].  Nela  podemos  ver  que  a  partícula  dominante,  independente  da 
distância, são os fótons e que próximo do centro do chuveiro existem mais elétrons do que múons, mas 
a uma distância de 1000m a fração deles passa a ser comparável à de múons
Figura 11: Densidade de partículas em função da distância do centro de 




Pertencente  a  família  dos  léptons  (sofrem  apenas  interação  gravitacional,  eletromagnética  e 
fraca), os múons são as partículas carregadas mais abundantes ao nível do mar. A produção dos múons 
ocorre na atmosfera durante o desenvolvimento do chuveiro, possuem massa de repouso 106 MeV/c2 e 
vida média de 2,19μs. Por serem partículas relativísticas um grande percentual dos múons produzidos 
atingem a superfície. As principais equações de produção de múons são:
±=± ~100%   (4.1)
K±=± ~63,5% (4.2)
onde o valor em percentagem indica a porcentagem do modo de decaimento. Os múons levam em 
média 79% e 52% da energia dos π± e dos Κ± respectivamente. A contribuição devido aos káons é uma 
função da energia: 5% para baixas energias, 8% para energias em torno de E=100GeV, 19% para∼  
1000GeV e  27% para  E>1TeV.  No caso  de  energias  acima   de  10TeV há  também uma pequena 
contribuição devido as partículas charmosas [40].
O decaimento dos mésons é um processo em competição com a interação nuclear. Na atmosfera 
eles podem interagir com os núcleos dos elementos constituintes do ar. Estes casos são chamados de 
captura nuclear ou absorção atmosférica. O prevalecer de um desses processos depende da energia do 
méson e da densidade da atmosfera. A densidade é função do ângulo zenital para uma dada altitude 
[44].
Medidas do fluxo de múons atmosféricos fornecem informações sobre os processos atmosféricos 
e os raios cósmicos primários (desenvolvimento de chuveiros). Devido a relação entre a produção de 
múons e a produção de neutrinos atmosféricos, o fluxo de múons também traz informações sobre o 
fluxo de neutrinos [45,46].
 4.1 O Espectro de energia dos Múons
Devido  a  dependência  em  energia  da  interação  nuclear  e  do  decaimento  das  partículas 
responsáveis pela produção de múons, o desenvolvimento do espectro de múons depende do intervalo 
de energia considerado. Podemos diferenciar três intervalos principais [46,47].
Eμ >> επ,k, onde επ  = 115 GeV e εk = 850 GeV são as energias críticas além das quais a interação 
dos méson que produziram os múons (π e K respectivamente) não podem ser ignoradas.  Esta  é a 
energia típica dos múons detectados em experimentos subterrâneos ou de superfície construídos para 
detectar múons com alto ângulo zenital. Neste caso, o espectro do méson tem a mesma dependência 
que os raios cósmicos primários, a lei de potência, com um E-1 extra, devido a taxa de decaimento. O 






onde gama é o índice espectral dos raios cósmicos primários.
εμ  < Eμ < Eπ,k, onde εμ = 1 GeV. Neste intervalo, quase todos os méson tendem a decair ao invés 
de interagir e o fluxo observado dos múons tem uma dependência com a energia do tipo potência com o 
mesmo índice do fluxo dos mésons e portanto dos raios cósmicos primários. Uma fórmula compacta, 
válida quando o decaimento de múons é desprezível (Eµ>100GeV/cos ) e a curvatura da Terra pode serθ  










K ]  (4.4)





∝ E−2,7  (4.5) 
Eμ  < εμ,  onde εμ é a energia crítica dos múons, definida como a energia sobre a qual a interação 
nuclear  prevalece  em  relação  ao  decaimento.  Então,  neste  intervalo  de  energia  muito  baixo,  o 
decaimento no múon não pode ser ignorado. As perdas de energia na atmosfera são muitos importantes 
e  crescem com o decréscimo da  energia.  Portanto a  propagação destes  múons na  atmosfera  é  um 
processo muito complexo.
Na figura abaixo é apresentado um espectro diferencial de momento de múons ao nível do mar 
[15] para dois ângulos diferentes. Para ângulos grandes, os múons de baixas energias decaem antes de 
atingirem a superfícies e os píons de altas energias decaem antes de interagirem, isto resulta num 
aumento da energia média dos múons.
Figura 12: Espectro de múons para   =0  ( [49], θ ◦ ♦ ■[50], ▼[51], ▲[52], ×,+ 
[49],  [53] and ◦ ● [54] and  =75  θ ◦◊ [55]) . A curva resulta da Eq. (4.4) para 
chuveiros verticais.[15]
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 4.2 Intensidade e Dependência Angular Zenital
A energia média dos múons próximo ao nível do mar é de aproximadamente 4 GeV, energia na 
qual  a  influência  de  efeitos  geomagnéticos  é  relevante  sobre  os  múons.  Isto  afeta  a  medida  da 
intensidade  de acordo com a altitude, latitude geomagnética e atividade solar. Esta ultima resulta em 
uma modulação no fluxo de múons estimada entre 4,5% a 7% [56]. Em Campinas (22°48' 56.34" S, 
47° 3' 51.06" O, 685 metros de altitude), no Laboratório de Léptons da UNICAMP, a intensidade de 
múons verticais medida foi de 141 múons/m2 sr s [58].
A intensidade das partículas secundárias apresentam uma dependência com o ângulo zenital de 
chegada [44] que ocorre dois fatores principais. O primeiro é que a profundidade atmosférica aumenta 
com o ângulo zenital, ou seja, aumenta a quantidade de material atravessado pelas partículas. Como 
conseqüência,  a perda por ionização aumenta,  reduzindo a energia desta partícula  e aumentando o 
número médio de colisões nucleares.  O segundo fator é que, para caminhos de mesmo comprimento, a 
variação de densidade atmosférica diminui com o ângulo zenital, e conseqüentemente a  probabilidade 
de interação também. Por outro lado a probabilidade de decaimento depende da energia e portanto 
cresce com o ângulo. Experimentalmente observa-se que o fluxo dos múons atmosféricos diminui com 
o ângulo zenital até E<100GeV e cresce com o aumento da energia. A presença do campo magnético 
também causa uma redução do fluxo de múon de baixas energias. As trajetórias das partículas são 
desviadas e portanto prolongadas. A distribuição angular dos múons no nível do mar pode ser expressa 
como:
I θ= I 0ocosnθ  (4.6)
onde θ é o ângulo zenital. O exponente n é função do momento ( figura 13) [44]. Para múons de 
alguns GeV o valor médio do índice é n=1,85±0,10. Para energias menores o valor é um pouco maior, 
enquanto para energias muito altas, com Eµ>>επ (=115GeV), a distribuição fica  secθ  para θ<70° [48].∝
Figura 13: Dependência de n com a energia da partícula. [59]
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 4.3 Razão de Carga
A razão de carga é definida como Kµ=N(µ+)/N(µ-), ou seja o número de múons de carga positiva 
em razão ao de carga negativa. Experimentalmente observamos um excesso de carga positiva. Este 
valor  reflete  o  excesso de  π+ sobre  π- e  K+ sobre K- produzidos  nas regiões de fragmentações de 
interações iniciadas por prótons junto ao fato de que a maioria dos raios cósmicos primários são próton. 
Este excesso de carga positiva é transmitido ao longo do chuveiro através das interações nucleares aos 
píons e depois aos múons [15].
A figura 14 mostra como o excesso de carga positiva aumenta com o aumento da energia, tendo 
uma região aproximadamente constante em torno de 100 GeV e um aumento significativo na região de 
PeV, que reflete o aumento da importância dos káons associada a sua produção pelo prótons incidentes 
[60] (p   + K+).→ Λ
Figura 14: Razão entre fluxo de múons com carga positiva e negativa 




O Observatório Pierre Auger (OPA) [12] foi desenvolvido para realizar o estudo de 
raios cósmicos de altíssima energia, isto é, com energia acima de 1018eV, possibilitando o 
melhor  entendimento  de  sua  natureza  e  origem.  Tais  partículas  tem  um  fluxo 
extremamente  baixo  (1/km2/século  acima  de  1020eV),  exigindo  a  construção  de  um 
detector com grande área de cobertura e que colete dados por um longo período de tempo. 
Para uma varredura total do céu, o projeto conta com dois sítios, cada qual instalado em 
um hemisfério do planeta.
Nascido da sugestão de Alan Watson e John Cronin em 1992, a idéia se desenvolveu 
através de uma seqüência de workshops através do mundo até que em 1995 o seu projeto 
foi desenvolvido. Graças a colaboração de 17 países, inclusive o Brasil, o Observatório 
Pierre Auger é um dos mais importantes experimentos em andamento e conta com mais 
de 300 cientistas das várias instituições dos países participantes, formando a Colaboração 
Pierre  Auger.  A  Universidade  Estadual  de  Campinas  é  uma  das  10  instituições  brasileiras  da 
Colaboração, espalhadas pelos estados de São Paulo, Rio de Janeiro e Bahia.
O  sítio  norte  ainda  está  no  estágio  de 
planejamento e será instalado no sudeste do estado 
do Colorado, EUA, próximo à cidade de Lamar.
Com previsão de funcionar durante 20 anos 
adquirindo dados, o sítio sul do Observatório Pierre 
Auger,  está  localizado  próximo  a  Marlargue,  na 
província  de  Mendoza,  Argentina,  cobrindo  uma 
área de aproximadamente 3000 km2 na altitude de 
1400 m acima do mar que varia menos de 200 m ao 
longo  do  sítio.  Funcionando  desde  2004,  seus 
dados já renderam vários artigos publicados e sua 
inauguração oficial foi realizada em novembro de 
2008.
O  Observatório  foi  desenvolvido  para 
detectar  indiretamente  os  raios  cósmicos  de 
altíssima energia  através da combinação de duas 
técnicas  de  detecção  dos  chuveiros  atmosféricos 
extensos induzidos por tais partículas: o detector de 
fluorescência  (FD),  que  mede o desenvolvimento 
longitudinal do chuveiro atmosférico e o detector 
de superfície (SD), que mede a distribuição lateral 
das  partículas  do CAE que atingem a  superfície. 
Juntos FD e SD formam a detecção híbrida (HD).
O Detector de Superfície mede a distribuição 
Figura 15: 
Logo do OPA
Figura 16:  Conceito do OPA: chuveiro sendo detectado 
pelos tanques Cherenkov e pelo detector de fluorescência
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lateral por amostragem de partículas da seção do chuveiro a diferentes distancias do seu centro. Permite 
uma alta estatística proveniente da grande área de cobertura e do funcionamento contínuo (100% do 
tempo). Entretanto, o SD não tem a capacidade de medir diretamente a energia da partícula primária. A 
estimativa é feita através do pressuposto da identidade da primária e do modelo de desenvolvimento do 
chuveiro na atmosfera, já que não há dados diretos nas energias de interesse do OPA. Como acredita-se 
que as partículas primárias são hádrons, utiliza-se modelos semi-empíricos para interações de hádrons 
com moléculas atmosféricas (modelos hadrônicos) para esta estimativa.
O Detector de Fluorescência pode medir diretamente a energia eletromagnética do chuveiro e seu 
perfil longitudinal. A medida é feita através da quantidade de luz ultravioleta emitida pelas moléculas 
de nitrogênio excitadas pela passagem do chuveiro que se desenvolve na atmosfera. Entretanto, o FD 
opera somente em noites de lua nova com céu limpo (10% do tempo) além da medida da geometria do 
chuveiro ser pouco precisa.
A detecção híbrida permite uma calibração do SD independente do pressuposto da composição da 
partícula  primária  ou  de  modelos  hadrônicos.  Eventos  observados  por  SD e  FD simultaneamente 
permitem a medida de correlação entre os parâmetro de tamanho proveniente do SD e a energia medida 
por FD. E ainda,  a combinação da informação de tempo dos dois detectores permite uma melhora 
considerável na determinação da geometria do chuveiro, perfil longitudinal e energia.
 5.1 Detector de Superfície
O Detector de Superfície do Observatório Pierre Auger é formado por aproximadamente 1600 
tanques detectores de luz Cherenkov na água, distantes 1500 metros um do outro em arranjo triangular, 
cobrindo uma área de 3000 km2.
A idéia de utilizar tanques Cherenkov vem do sucesso do uso no experimento Haverah Park [61] 
que  funcionou  durante  20  anos  adquirindo  dados  de  chuveiros  atmosféricos.  Há  instalado  no 
Laboratório de Léptons um tanque idêntico aos tanques instalados no OPA exceto pela eletrônica de 
Figura 17: Mapa mostrando o layout do Observatório Pierre Auger: 1600 tanques e 4 
detectores de fluorescência
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aquisição e alimentação de energia. No capítulo dedicado a seu estudo, suas características físicas, 
método de calibração e  monitoramento são descritos detalhadamente.
No caso dos tanques instalados no SD, o sinal elétrico proveniente da fotomultiplicadora, que 
converte  a  luz  Cherenkov  produzida  no  tanque pela  passagem das  partículas  em pulso  elétrico,  é 
filtrado e digitalizado por FADCs (flash analogic digital converter) a uma frequência de 40 Mhz. O 
sinal  gravado  é  referenciado  em  unidades  de  canais  de  FADC  e  é  lido  por  um  dispositivo  de 
programação lógica (PLD) que faz a seleção primária do sinal.
Uma base de tempo comum para os detectores foi estabelecida através do uso de GPS (Global 
Position System): cada tanque é equipado com com um receptor Motorola OnCore UT que gera um 
pulso  de  saída  por  segundo,  utilizado  para  sincronizar  os  relógios  instalados  nas  eletrônicas  dos 
tanques. Os dados são armazenados na memória instalada e um microprocessador IBM 403 Power-PC 
controla a aquisição de dados locais, seleção de trigger e monitoramento.
A comunicação  e transmissão de dados é sem fios: os tanques enviam e retornam sinais para o 
Sistema Central de Aquisição de Dados (CDAS) através de antenas. A alimentação da eletrônica e feita 
através de baterias, que durante o dia é alimentada e recarregada por painéis solares, que permitem seu 
funcionamento 24 horas por dia. [62]
       5.1.1 Sistema de Trigger e Seleção de Eventos
O sistema de  trigger é  responsável pela seleção do sinal e foi projetado para permitir  que o 
detector de superfície opere num amplo intervalo de energias primárias, tanto para chuveiros verticais 
como  horizontais,  com  máxima  eficiência  para  raios  cósmicos  com  energia  acima  de  1019eV, 
selecionando eventos de interesse e rejeitando eventos de fundo (background). O sistema de trigger é 
hierárquico, sendo os de nível 1 e 2 locais (T1 e T2), o de nível 3 (T3) baseado na correlação temporal 
e espacial de T2. Todos os eventos no nível 3 são armazenados. Os de nível 4 e 5 são implementados 
offline: T4 (trigger físico) foi implementado para selecionar eventos físicos e T5 (trigger de qualidade) 
Figura 18: Foto do Detector de Luz Cherenkov na Água do Detector de Superfície
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para selecionar eventos que permitem boa qualidade de análise [63].
Triggers Locais
Dois modos diferentes são implementados ao nível T1, aplicados diretamente pela eletrônica do 
tanque (PLD) para identificar os sinais que podem ser parte de um chuveiro real. O primeiro utiliza um 
trigger de Tempo sobre o Limiar (Time over Threshold – ToT), requerendo que 13 em 120 bins (3 μs) 
do  FADC  estejam acima  do  limiar  de  0,2VEM  em duas  fotomultiplicadoras  em coincidência  do 
detector. Este  trigger tem freqüência de 1,6 Hz. É extremamente eficiente na exclusão de múons de 
fundo  (background muons) e na seleção de sinais pequenos, mas espalhados, característica típica de 
sinais de chuveiros distantes de altíssima energia ou de chuveiros de baixa energia. O segundo trigger 
ao nível T1 exige a coincidência entre as 3 PMTs do detector com sinal acima de 1,75VEM. Este 
trigger tem frequência de 100 Hz, e apesar de ter mais ruído, é necessário para detectar sinais rápidos 
(< 200 ns), correspondentes às partículas produzias próximo ao núcleo do chuveiro de alta energia ou 
componente muônica de chuveiros horizontais.
O  trigger T2  é  aplicado pelo  software local  para  selecionar  os  sinais  de  T1 que podem ser 
provenientes de um chuveiro atmosférico extenso.  Todos os  triggers ToT são promovidos para T2 
diretamente  enquanto  o  trigger de  limiar,  para  tal,   deve  ter  um limiar  ainda  maior:  3,2VEM na 
coincidência  das  3  PMTs.  Este  trigger de  nível  2  tem  frequência  de  20Hz  e  somente  eventos 
selecionados por ele são utilizados para a definição de T3. A probabilidade da estação passar pelo 
requerimento do trigger depende fortemente da integridade do sinal [64] e a estabilidade da frequência 
de T2 é de grande importância para uma boa estimativa da aceitância do arranjo de SD [65].
Seleção de Eventos
T3 é o primeiro trigger realizado no CDAS, ele verifica a coincidência em tempo dos sinais de 
diferentes tanques que podem ser associados a chuveiros reais. O principal T3 é o 3 ToT, que requer a 
coincidência, dentro de uma janela de 60 μs, entre 3 tanques formando um triângulo (figura  19) que 
passaram pelas condições de ToT. 90% dos eventos selecionados por este T3 com freqüência de 600 
eventos por dia são chuveiros.
O outro trigger T3, tem como objetivo principal permitir a detecção de chuveiros horizontais. Ele 
requer a coincidência entre 4 tanques (4C1) dentro da janela de tempo de 60 μs que passaram por 
qualquer T2 sendo que, 3 formem um triângulo e o outro esteja até a 6 km de distância dos outros. Sua 
frequência é de 400 eventos por dia, mas somente 2% são chuveiros reais.
Figura 19: Duas possíveis configurações de 3ToT
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O  trigger físico  T4  é  necessário  para  selecionar  somente  chuveiros  a  partir  dos  dados 
provenientes de T3. Ele é aplicado offiline e exige que o tempo dos tanques disparados seja compatível 
com o tempo de  chegada do plano da frente  do chuveiro,  ou seja,  devem ser  compatíveis  com a 
velocidade da luz (com tolerância de 200 ns para manter eventos de chuveiro horizontais).  Com a 
seleção 3 ToT T4, menos de 5% dos eventos com ângulo menores que 60o são perdidos enquanto a 
seleção 4C1 T4, com 2% da freqüência do outro T4, tenta recuperar os outros 5% restantes e chuveiros 
com ângulos maiores que 60o.
99% dos eventos obtidos por T4 são reconstruídos e a definição de T4 para chuveiros horizontais 
ainda está em estudo.
Trigger de Qualidade
O último nível de trigger seleciona somente aqueles eventos que podem ter boa reconstrução, ou 
seja, com energia e ângulos bem calculados. Vários estudos tem sido feitos para identificar sobre quais 
condições os eventos podem satisfazer tais requerimentos. O principal problema a ser resolvido são a 
respeito dos eventos que atingem a borda do detector de superfície, nos quais parte do chuveiro, que cai 
fora do arranjo, é perdida e a reconstrução tem grande probabilidade de erros, fazendo com que tais 
eventos devam ser evitados [66].
O T5 adotado requer que o tanque com maior sinal esteja cercado por 6 tanques que estejam 
funcionando bem (figura 22) no instante da detecção do evento. Este corte tenta excluir os eventos de 
Figura 21: Distribuições por eventos satisfazendo T4 de ângulo zenital (esquerda( e energia (direita). A 
área vermelha sombreada corresponde a eventos que passaram por 3 ToT e a azul com riscas são 
eventos que passaram por 4C1.
Figura 20: Exemplos de configurações do trigger 4C1
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borda e garantir que nenhum informação crucial seja perdida na reconstrução do chuveiro, além de 
simplificar o cálculo da exposição à contagem de hexágonos de T5 durante o tempo de funcionamento 
do detector.
  5.1.2 Monitoramento dos Detectores de Superfície
O tempo integrado da área efetiva do detector de superfície, ou seja, a exposição, é essencial para 
a medida do fluxo de raios cósmicos. Esta área efetiva instantânea é relacionada principalmente com o 
número de tanques ativos e com a qualidade do respectivo sinal, como as condições do detector mudam 
mudam  durante  o  tempo,  a  resposta  do  detector  também  muda,  por  isso  o  monitoramento  do 
funcionamento dos tanques é de extrema importância no Observatório Pierre Auger. [67]
 Cada vez que o detector grava um sinal com nível T2, o instante deste evento é gravado no 
arquivo “T2 file” no CDAS. Além deste dado ser utilizado para obtenção de  triggers de níveis mais 
altos, tem-se assim informações do número de tanques funcionando por segundo.
Além do monitoramento via  T2,  a  cada 10 minutos  o tanque envia  ao CDAS uma lista   de 
informações de monitoramento lida dos respectivos sensores: tensão das baterias, temperatura da água, 
tensão das fotomultiplicadores, carga de VEM, etc. Algumas medidas de monitoramento são indiretas 
feitas através de dados do FADC como a medida da qualidade da água, que influencia na quantidade de 
luz gerada pelas partículas passando e é medida através do decaimento do sinal esperado ser próximo 
de 65 ns.
O  monitoramento  da  freqüência  de  T2  e  outros  parâmetros  estão  disponíveis  na  interface 
chamada “Big Brother”, acessível via internet. Os arquivos T2 também estão disponíveis na página 
principal do grupo responsável pelo aceitância do Observatório.
Quando o tanque Cherenkov do detector de superfície está com voltagens irregulares do painel 
solar ou da bateria ou da eletrônica, sensores das antenas GPS e de comunicação falhando, voltagens 
irregulares das fotomultiplicadoras e outras destas irregularidades persistem por um certo período, um 
alarme próprio dispara para sinalizar esses dados. Quando mais de 30% dos tanques está com algum 
tipo de alarme acionado, o  software  de monitoramento dispara um contador, que conta o tempo de 
duração dos alarmes enquanto mais de 30% dos tanques estiverem com os alarmes acionados. Este 
período é chamado período ruim, ou bad period e é recomendado fortemente que os dados coletados 
durante estes períodos não sejam utilizados.
Os períodos ruins são armazenados em arquivos de texto e disponíveis também na página do 
grupo de aceitância.  Organizados em linhas de 14 colunas, cada linha representa um período ruim e as 
Figura 22: Esquema do trigger  
T5, o detector no centro (azul) é  
o de maior sinal
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7 primeiras  colunas estão relacionadas  com o tempo (em UTC) de início e as outras  7  com o de 
término,  representando respectivamente:  segundo desde  01/01/1970,  dia,  mês,  ano,  hora,  minuto  e 
segundo.
 5.2 Detector de Fluorescência
O Detector  de  Fluorescência  (FD)  [68]  é  formado por  4  “olhos”,  veja  figura  23 (Coihueco, 
Leones, Morados e Oma Amarilla) que mede o perfil longitudinal do chuveiro através da detecção dos 
fótons  de fluorescência,  provenientes da excitação das  moléculas de nitrogênio pelas partículas  do 
chuveiro. A partir do perfil do chuveiro é possível medir a energia, a direção de chegada e ainda estimar 
a composição da partícula primária. Cada  olho do FD contém 6 telescópios e cada telescópio (figura 
24) tem um campo de visão de 30ox30o. Na frente de cada telescópio esta instalada uma veneziana para 
controlar a entrada de luz. O sistema óptico consiste de diafragmas de Schimidt com 1,5 m de raio e 
espelhos com 12m2 com curvatura de 3,4m para coletar os fótons. Para aumentar a relação sinal-ruído 
na banda de fluorescência (300-400nm),cada telescópio contém filtros transmissores UV Schott M-
UG6.  Aberrações  ópticas  são  eliminadas  por  anéis  corretores  instalados  em  torno  do  diafragma, 
aumentando sua área de coleta e tornando o telescópio esfericamente simétrico. Os fótons que atingem 
o  espelho  são refletidos  no foco do  sistema ótico,  onde esta  instalada  uma câmera  de  440  pixels 
hexagonais arranjados numa matriz 22x20. Cada  pixel consiste numa fotomultiplicadora hexagonal 
Photonics  XP-3062 com resolução angular  de 1,5o [69].  Potenciômetros  programados equalizam o 
ganho das fotomultiplicadoras para garantir a uniformidade das amplitudes e tempo de resposta dos 
sinais. O sinal da PMT é filtrado e digitalizado por FADCs de 12 bits e 10MHz e são integrados sobre 
10  bins. Depois de digitalizado, o sinal é recebido por placas  instalados atrás dos espelhos. Há 20 
placas por câmera, cada uma servindo os 22 pixels de cada coluna onde é realizado o primeiro nível de 
Figura 23: Foto de um dos "olhos" do FD. No detalhe é mostrada a planta do prédio
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trigger do detector de fluorescência.
 5.2.1 Trigger
O Detector de Fluorescência tem 4 níveis de trigger [70]:
1. O  trigger de pixel,  como citado anteriormente,  é feito  nas placas instaladas  atrás dos 
espelhos. Ele é satisfeito quando a soma dos sinais em 10 bins do FADC numa janela de 20 sμ  
ultrapassa  um limiar  ajustado continuamente  para  que  cada  pixel tenha  uma frequência  de 
contagem e 100 Hz. 
2. O segundo nível de trigger consiste numa identificação puramente geométrica, na qual é 
procurado eventos que tenham 5  pixels adjacentes formando um traço (figura  25) disparados 
dentro de um intervalo de 1 s. Este μ trigger tem frequência de 0,1 Hz.
3. Para evitar raios cósmicos que passam perto ou através da câmera, ou ainda evitar objetos 
Figura 25: Exemplos de traços do segundo nível de 
trigger de FD
Figura 24: Foto do aparato de um telescópio do FD
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que emitem luz como cometas, estrelas cadentes ou aviões, o  trigger de nível 3 exige que o 
evento dure pelo menos 400ns e os traços de todos os pixels do espelho são enviados ao PC do 
respectivo “olho” como um evento simples (single) do espelho a uma frequência de 0,02 Hz.
4. Um algoritmo especial (T3) encontra eventos de diferentes espelhos que passaram pelo 
trigger anterior para formar eventos de multi-espelhos. Neste caso, o sinal da FADC dos pixels 
de vários espelhos são gravados formando, enfim, um evento simples (single) do “olho”. T3 
também realiza uma reconstrução rápida da direção e do tempo de impacto na superfície que é 
utilizado pelos CDAS para formar o trigger de eventos híbridos: cada vez que o CDAS recebe 
tais informações, ele grava todos os sinais das FADCs e são armazenados como “híbridos” caso 
satisfazem a seguinte condição
onde t é o tempo de disparo do tanque, tGND é o tempo de impacto na superfície reconstruído por 
T3,  c  a  velocidade  da  luz  e  dref é  a  distância  do  olho  em relação ao  tanque de  referência 
“Celeste”, localizado em torno do centro do detector de superfície.
 5.2.2 Slow Control
O Slow Control (Controle Lento) é o sistema que controla a alimentação de energia do “Olho”, o 
PCs dos espelhos, o painel e a tensão das fotomultiplicadoras. Ele também monitora a luz dentro de 
cada compartimento e fora do prédio, a velocidade do vento e a presença ou ausência de chuva. É 
utilizado para garantir o funcionamento do detector de Fluorescência somente em condições seguras, 
evitando a luz do dia e tempos chuvosos. Um computador localizado em cada prédio do FD  promove 
acesso remoto às funções do Slow Control a partir da sala do CDAS [71].
Os shifters são os colaboradores do Observatório Pierre Auger que agendam turnos, os shifts, para 
atuar  no  monitoramento  da  aquisição  de  dados  do  Detector  de  Fluorescência.  Eles  controlam  a 
aquisição de dados, abertura das venezianos, previnem que o detector fique exposto a luz em condições 
irregulares, operam o controle lento, a calibração relativa e começam e param a aquisição de dados, que 
é controlada pelo PC do “Olho” do mesmo modo que a calibração relativa. Eles também resolvem 
pequenos problemas ou chamam uma pessoa experiente caso seja necessário. Os shifts, com limite de 8 
shifters,  são  agendados  via  web  e  devem  ser  períodos  nos  quais  o  lado  da  lua  em  direção  ao 
Observatório  está  menos  que  metade  iluminada,  isto  resulta  em  aproximadamente  15  noites 
consecutivas.
 5.2.3 Calibração
A calibração  absoluta  do  Detector  de  Fluorescência  é  feita  levando  em  consideração  cada 
componente do sistema, dos filtros ao espelho, das fotomultiplicadoras e a eletrônica de leitura através 
da técnica do Tambor. Esta técnica utiliza uma fonte de luz dentro de um um tambor com 2,5 m de 
diâmetro e 1,5 m de profundidade, que é encaixado na janela de entrada de luz do prédio do “olho” 
(figura 26). A geometria do tambor e da fonte de luz foi escolhida de forma que cada sinal luminoso 
seja uniformemente distribuídos a todos os pixels da camara. A calibração é feita através de uma fonte 
de  luz  pulsante  difusa  com  comprimento  de  onda  de  375  nm  com  uniformidade  e  intensidade 
controladas em laboratório, de forma que fótons incidentes nos pixels possam ser calculados a partir do 
tGND−d ref /c−120μsttGND−d ref /c120μ s
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sinal integrado.
Esta calibração absoluta tem atualmente uma incerteza de 12%, é feita 3 a 4 vezes por ano e a 
calibração relativa [72] é feita toda noite ao início do funcionamento do FD.
 5.2.4 Monitoramento Atmosférico
Além das calibrações, é necessário a correção pelos efeitos de atenuação e transmissão da luz na 
atmosfera para obter o número absoluto de fótons emitidos pelo chuveiro [73].
Existem dois  tipos  principais  de  espalhamento  relevantes  para  o  Detector  de  Fluorescência: 
Rayleight e Mie. Rayleight é o espalhamento de luz ao atravessar a atmosfera pura. As propriedades 
moleculares do espalhamento são bem conhecidas e seus efeito podem ser facilmente corrigidos a partir 
da pressão e temperatura no FD utilizando modelo adiabático da atmosfera. Mie é o espalhamento da 
luz por aerosois na atmosfera como nuvens, poeira, fumaça e outros poluentes.
No Observatório Pierre Auger existe uma estação climática que monitora a pressão e temperatura 
local,  velocidade e direção do vento e umidade. A temperatura e a pressão são importantes para a 
correção  do  espalhamento  de  Rayleight.  A velocidade  e  direção  do  vento  são  importantes  para  o 
funcionamento seguro do FD, evitando de abrir as venezianas em condições ruins.
A emissão de fluorescência depende tanto da temperatura quanto da pressão , que mudam com a 
altitude.  Para  traçar  o  perfil  da  atmosfera,  são  enviados  intermitentemente  balões  de  hélio  com 
radiosondas que tomam dados a cada 20 m até atingirem 25 km acima do nível do mar. São feitos em 
torno de 100 medidas para traçar uma media mensal do perfil atmosférico.
Figura 26: Foto do tambor de calibração preso a 
uma veneziana do FD
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A profundidade  óptica  vertical  dos  aerosois  na  atmosfera  é  monitorada  como uso  de  lasers 
ultravioleta (351 nm) localizados em cada olho do FD [73]. O pulso de laser é emitido e a luz espalhada 
de volta é detectada e o tempo do processo traz informação sobre os aerosois contidos no ar ao longo 
do caminho do feixe do laser. Este sistema pode verificar vários direções e locais no céu e medir a 
quantidade de aerosois ao longo do caminho do desenvolvimento do chuveiro.
O Monitor  de  Atenuação Horizontal  (HAM) mede a atenuação entre  os  “olhos”  no nível  da 
superfície a cada uma hora. Cada HAM consiste de uma fonte de luz DC localizada em um olho e um 
receptor em outro. O receptor analisa  os comprimentos de onda 365, 404, 436 e 542 nm. Estas medidas 
determinam o comprimento da atenuação horizontal em 365 nm, quando combinadas com a pressão e 
temperatura locais e sua dependência com o comprimento de onda.
Os APFs (monitor da função de fase do aerosol) são projetados para medir a seção de choque 
diferencial do aerosol [98]. A medida é feita atirando um feixe colimado de luz de Xenônio na frente do 
“olho”. O traço gerado pela luz emitida contém uma vasta  faixa de ângulos espalhados, permitindo a 
medida da seção de choque.
As nuvens tem grande profundidade óptica e podem afetar dramaticamente a transmissão e o 
espalhamento da luz. São utilizado câmeras infravermelho para obter um mapa detalhado do céu da 
distribuição  das  nuvens  e  permitem dizer  para  cada  pixel  hexagonal  se  ele  está  ou  não  livre  da 
influencia de nuvens.
A CLF (Central Laser Facility) é localizada no centro do Detector de Superfície e a cada hora ela 
atira 100 pulsos lasers (355ns) de 7ns de comprimento orientáveis a qualquer direção com precisão de 
0,2o. A intensidade da luz espalhada em cada altura é comparada com o valor previsto a partir do tiro 
vertical  (cujo  espalhamento  é  bem  conhecido)  para  produzir  a  profundidade  óptica  vertical  dos 
aerosois.
Como  necessitamos  medir  precisamente  a  luz  de  fluorescência  emitida  pelas  partículas  que 
atravessam a  atmosfera,  existe  a  necessidade  monitorar  as  condições  atmosféricas  para  realizar  as 
correções  devido  a  mudanças  que  afetam  as  propriedades  transmissão  e  espalhamento.  Todas  as 
ferramentas descritas são utilizadas para deixar o monitoramento o mais rigoroso possível. 
Figura 27: Exemplo de medida de profundidade de aerosois: o espelhamento no aerosol 
resulta no pico em 4 km [97].
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Capítulo 6
Tanque Cherenkov de Campinas
Situado na parte  externa do Laboratório  de Léptons do Instituto de Física Gleb Wataghin,  o 
tanque Cherenkov é idêntico aos detectores de superfície do Observatório Pierre Auger [12] O detector 
consiste  num tanque cilíndrico  de polietileno com 3,6 metros  de  diâmetro e  1,6  metros  de altura, 
vedado contra a entrada de água e luz. Como no OPA, no seu interior  foi instalado um saco hermético 
(liner) revestido internamente com Tyvek e opaco (a camada externa é preta). O liner, por sua vez, é 
preenchido com 12000 litros de água pura deionizada  com profundidade estimada de 1,2 metros. O 
tanque de Campinas foi preenchido com 11400 litros o que equivale a 114 centímetro de coluna de 
água. A função do Tyvek é causar uma reflexão difusa da luz Cherenkov produzida pelas partículas 
relativísticas  ao  atravessar  a  água.  Na  parte  superior  do  liner existem  três  janelas  aonde  foram 
instalados três tubos fotomultiplicadores (PMTs) que capturam a luz produzida pelo efeito Cherenkov 
na água e a transformam em sinal elétrico levado através de cabos para o sistema de aquisição de dados 
localizado  dentro  do  laboratório,  com o  qual  foram feitas  medidas  utilizando  múons  da  radiação 
cósmica.
Figura 28: Foto do detector Cherenkov instalado no Laboratório de Léptons, na UNICAMP.
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 6.1 Radiação Cherenkov
Quando uma partícula eletricamente carregada atravessa um meio de índice de refração  n com 
uma velocidade superior à da luz neste meio c/n (sendo c a velocidade da luz no vácuo), ela gera uma 
radiação eletromagnética característica, conhecida com radiação Cherenkov [74].  
Este efeito ocorre porque no percurso feito pela partícula, os átomos são polarizados, tornando-se 
dipolos elétricos. A variação temporal de campo de dipolo formado leva a emissão de radiação.
Quando a velocidade da partícula é menor que c/n os dipolos estão simetricamente dispostos em 
torno do caminho da partícula, resultando no cancelamento da integração dos campos de dipolo, isto é, 
a radiação emitida sofre interferência destrutiva. Entretanto, se a partícula está com velocidade v > c/n, 
a simetria é quebrada, e os campos não se anulam, causando a emissão de radiação Cherenkov.
Diferentemente da fluorescência que contem picos espectrais e emissão isotrópica,  a radiação 
emitida pelo efeito Cherenkov é contínua e direcional. Apesar da maioria desta radiação emitida estar 
no espectro ultravioleta, a intensidade luminosa é aproximadamente proporcional à freqüência, o que 
faz com que a radiação Cherenkov seja observada como uma luz azul brilhante, que tem freqüência 
característica alta.
A perda  de energia  por  emissão  Cherenkov é  pequena comparada às  perdas  por  ionização e 
excitação, mesmo para partículas a mínima ionização. Para gases leves (H, He) a fração de perda é em 
torno de 5%, para gases com número atômico maior que 6, esta fração chega a menos que 1%.
O ângulo entre os fótons emitidos e o caminho traçado pela partícula com velocidade v num 
material com índice de refração n dependente do comprimento de onda , e pode ser obtido por simples 




Na realidade, a emissão do fóton causa um recuo da partícula carregada, causando suaves desvios 




2p 1− 1n2  (6.2)
onde =2/ é  vetor de onda do fóton, e p o momento da partícula e ℏ é a contante de Planck 
dividida por 2. Para  ℏ << p, a equação anterior corresponde a uma excelente aproximação, utilizada 
na maioria das situações práticas.
A radiação Cherenkov só é emitida em materiais com n > 1, obrigando   > 1/n. Neste limite, a 
Figura 29: Geometria da radiação 
Cherenkov
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ângulo de emissão é zero, e a radiação é emitida para frente. Quando =1, o ângulo atinge seu valor 
máximo igual a:
máx=arcos  1n  (6.3)
O limiar de velocidade para emissão Cherenkov corresponde a um limiar de energia dada por:
Emin=min m0 c
2 (6.4)








Para energia fixa, o limiar do fator de Lorentz depende da massa da partícula, característica que 
faz da radiação Cherenkov ideal para identificar partículas relativísticas.
Todos os materiais transparentes são candidatos a produzirem radiação Cherenkov. Em particular, 
esta é emitida em todos os materiais cintiladores, entretanto a luz produzida por cintilação é 100 vezes 
mais intensa que a luz Cherenkov. Líquidos ordinários têm índices de refração maiores que 1,33 (H20) e 
gases podem ter seu índice de refração aumentado através de grande aumento de pressão, chegando a 
índices da ordem de 1,33.
O número de fótons emitidos por unidade de caminho percorrido num espectro de comprimento 




1 1− 1n22  d 2 (6.6)
Os múon da radiação cósmica na próximo ao nível do mar têm energia média em torno de 4 GeV 
[15].  Esta  energia  equivale  a   β =  0,9997.   Considerando  o  caso  de  múons  da  radiação  cósmica 
atravessando uma coluna de água (n=1,33) com 1,14 metros de altura num espectro de comprimento 
onda entre 270 a 650 nm, obtem-se, a partir da equação (6.7) , o número da produção de fótons:
(6.7)
Ou seja, um múon com 4 GeV de energia produz aproximadamente 49170 fótons ao atravessar 
1,14 metros de água na faixa de 270 a 650 nm.
 6.2 O Tanque Cherenkov
Projetado para formar  o arranjo (array) do Detector de Superfície do Observatório Pierre Auger, 
o tanque Cherenkov tem como princípio de funcionamento a captura dos fótons provenientes da luz 
Cherenkov   produzidas pelas partículas carregadas que atravessam a água contida no seu interior. No 
entanto, o tanque é um aparato complexo desenvolvido com o intuito de ter funcionamento estável 
durante um período de 20 anos ou mais.  Parte das funções desenvolvidas nesta tese incluiu a completa 
instalação e caracterização do Detector de luz Cherenkov do Laboratório de Léptons da UNICAMP. A 
seguir, procede uma descrição detalhada do Detector e do trabalho envolvido na sua instalação [75].
  6.2.1 O Tanque
A estrutura do detector é feita de polietileno de alta densidade, material escolhido por suportar as 
condições ambientais do OPA, ter  uma longa durabilidade e ser o melhor custo benefício entre os 
N=2. ..1,14.109 .650−270650.270 .1− 11,332 .0,99972=49170
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materiais testados. A camada de polietileno tem espessura em torno de 12,7 mm, seu lado interno é 
preto para garantir opacidade e seu lado externo contém pigmento bege claro com dióxido de titânio 
(Ti02), para se camuflar com o ambiente dos Pampas Amarilla e refletir a radiação ultravioleta do Sol 
que danificaria o polietileno, aumentado sua durabilidade, estimada ser superior a 20 anos.
 Como pode ser visto na figura  28 o tanque Cherenkov possui formato cilíndrico na parte que 
abrange o volume de água e tem o topo levemente mais complexo para proporcionar maior rigidez para 
sustentar  os  componentes  externos  (painel  solar,  eletrônica  de  aquisição  de  dados  e  comunicação, 
antenas de comunicação e do sistema GPS-Global Positioning System), ausentes no caso do detector 
instalado  no  Laboratório  de  Léptons  da  Unicamp.  Tal   formato  cilíndrico  foi  escolhido  pela 
simplicidade, facilidade de construção e menor gasto de material. Com área radial de 10m2 e 1,6m de 
altura, os tanques foram fabricados na Argentina, México e principalmente no Brasil, na cidade de São 
Paulo  pela  empresa  Alpina,  onde,  particularmente,  foi  fabricado  o  tanque  da  UNICAMP  e  em 
Carazinho, RS, pela empresa Rotoplastyc.
O acesso ao interior do tanque é feito através de escotilhas situadas logo acima de cada tubo 
fotomultiplicador  que  são  fechadas  por  tampas  com  forma  de  disco.  As  tampas  utilizadas  na 
UNICAMP sofreram deformações devido a fatores climáticos, comprometendo a vedação do tanque. 
Isto acarretou problemas como a entrada de água da chuva, que aumenta a umidade do ambiente no 
qual está a eletrônica das fotomultiplicadoras, problema detalhado no tópico Umidade, mais a diante. 
Para  solucionar  este  problema,  instalamos  duas  tampas  metálicas  e  uma  de  material  plástico 
devidamente  adaptadas  logo  acima  das  tampas,  mostradas  na  figura  30.  Essas  tampas  eliminaram 
completamente a entrada de água pluvial no tanque.
   6.2.2 Liner e Água
Dentro do tanque de polietileno há instalado um saco cilindro hermeticamente fechado (liner) de 
material  resistente  e  flexível  com 1,2  m de  altura.  Este  revestimento  tem três  funções  principais: 
confinar o volume de água pura do tanque, evitando perda de volume, evitando a contaminação da 
água, mantendo-a pura e barrando completamente a entrada de luz externa; refletir difusamente e com 
mínima perda a luz produzida na água pelas partículas que atravessam o tanque; permitir o acesso ao 
interior do tanque e às fotomultiplicadoras sem expor a água ao ambiente e permitir acesso óptico entre 
a água e as PMTs.
Figura 30: Tampa de Zinco sobre a escotilha do tanque
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O revestimento é formado de 5 camadas seladas entre si (figura 31): uma camada de 5,6mm de 
DuPont Tyvek ® , excelente refletor de luz Cherenkov, uma camada de 1,1mm de polietileno de baixa 
densidade (PBD) com dióxido de titânio, que absorve luz ultravioleta, e um “sanduíche” de PBD com 
uma camada de 4,5mm de fuligem com PBD. Este “sanduíche” torna o revestimento completamente 
opaco a fótons  entre 300 e 700 nm devido à fuligem e impede que o mesmo contamine a água.
O  detector  contém  11400  litros  de  água  deionizada  e  pura,  livre  de  qualquer  tipo  de 
microorganismos e nutrientes. Isso garante que a água fique estável pelos 20 anos de funcionamento do 
detector com mínima atenuação para a luz Cherenkov produzida. A água do detector Cherenkov da 
UNICAMP, como no OPA, tem sua resistividade em torno de 15 M.Ω.cm,  adequada para manter a 
pureza e transparência da água. Para chegar a tal pureza, a água passa por um processo de eliminação 
de  íons,  microfiltragem,  purificação  utilizando  radiação  ultravioleta,  osmose  reversa  e 
eletrodeionização contínua [75].
A luz Cherenkov produzida na água atinge a fotomultiplicadora depois de atravessar a janela do 
liner. Esta janela consiste num anel selado ao  liner e a uma cúpula, moldada para encaixar a PMT, 
transparente à luz ultravioleta. Existem 3 destas janelas, uma para cada PMT, no topo do revestimento, 
dispostas simetricamente como mostra a figura 32. Esta configuração foi escolhida devido a facilidade 
de manuseio da PMT no topo do revestimento e pela resposta uniforme do sinal das partículas, já que 
como as partículas atingem o tanque de cima para baixo,  a luz produzida reflete difusamente pelo 
tanque antes de atingir as PMTs distribuídas simetricamente.
Figura 31: Esquema do revestimento, mostrando a camada de Tyvek ®, a camada de 
polietileno (PBD) de baixa densidade com dióxido de titanio (Ti02) e o sanduíche opaco.
Figura 32: Desenho do topo do liner.
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  6.2.3 Fotomultiplicadoras
As três fotomultiplicadoras instaladas no tanque Cherenkov da UNICAMP são do mesmo modelo 
utilizado  no  Observatório  Pierre  Auger:  XP180PA/1  fabricada  pela  Photonis  com 9  polegadas  de 
diâmetro.  Estas,  foram instaladas  na  janela  de  modo  que  fiquem voltadas  para  a  água  do  tanque 
Cherenkov. Para a instalação, tanto no tanque da UNICAMP quanto no Observatório Pierre Auger, a 
janela foi preenchida com silicone óptico GE6136RTV para que haja um bom acoplamento óptico entre 
a água, janela do revestimento e a fotomultiplicadora. Este procedimento reduz a perda de luz que 
ocorre quando os fótons passam de um meio para outro com índice de refração diferentes.
A  luz  Cherenkov  produzida  na  água,  ao  atravessar  a  janela,  atinge  o  fotocátodo  da 
fotomultiplicadora, onde, por efeito fotoelétrico, o fóton pode ser convertido para elétron com uma 
probabilidade  característica  chamada  eficiência  quântica,  de  acordo  com  a  fabricante,  a 
fotomultiplicadora utilizada tem como máxima eficiência quântica 23% para o comprimento de onda 
de 420 nm, que é entre o azul e o violeta, faixa abrangida pela radiação Cherenkov [76].
Após saírem do fotocátodo, os fotoelétrons são direcionados e acelerados por um campo elétrico 
formado pela diferença de potencial elétrico gerado através do circuito do divisor de tensão acoplado à 
base da fotomultiplicadora, que faz com que os elétrons passem pelo processo de multiplicação. Neste 
processo, o campo elétrico faz com que os elétrons se choquem com o primeiro dínodo e, devido a 
energia cinética adquirida, esta colisão arranca um número maior de elétrons deste dínodo, que por sua 
vez são acelerados até o próximo dínodo. Este processo, esquematizado na figura  34, é repetido N 
vezes de acordo com o número de dínodos da PMT, que no nosso caso é 8, até atingir o ânodo e assim, 
obter  uma  amplificação  do  número  inicial  de  elétrons.  Tal  ganho  depende  da  tensão  aplicada  à 
fotomultiplicadora conforme a curva da figura  33.  No Observatório Pierre Auger, a potência elétrica 
disponível é limitada pelas baterias e painel solar que alimentam a eletrônica instalada no tanque. O 
ganho das PMTs do OPA é em torno de 105. No tanque da UNICAMP utilizamos a mesma base das 
PMTs utilizadas  no  OPA,  mas  não  temos  tal  limitação.  Esta  base,  consiste  numa placa  eletrônica 
alimentada por cabos com conectores DB15 acoplados à base da fotomultiplicadora que contém além 
dos divisores de tensão, alimentadores de alta tensão Eletron Tubes PS2010/12 e um amplificador de 
sinal com amplificação nominal de 32 vezes. Sendo assim temos dois sinais saindo da placa, o sinal do 
dínodo, que passa pelo amplificador e o sinal direto do ânodo. Isto permite trabalhar ao mesmo tempo 
com sinais de múons individuais através do dínodo amplificado e sinais de chuveiros que saturam o 
Figura 33: Ganho típico da PMT XP1805
Figura 34: Esquema de multiplicação num tubo 
fotomultiplicador. No caso das PMTs do tanque, a entrada 
do fóton é frontal.
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amplificador  mas  dão  um bom sinal  no  ânodo.  A saída  dos  sinais  é  feita  através  de  cabos  com 
conectores que, no nosso caso foram trocados para tipo BNC por serem compatíveis com a eletrônica 
utilizada no Laboratório de Léptons.
A figura 35 mostra uma foto de uma das bases instaladas, idêntica às utilizadas no Observatório 
Pierre Auger. Na foto pode ser vista a fonte da alta tensão que alimenta o processo de amplificação 
descrito anteriormente, a saída dos sinais do dínodo e do ânodo e a chegada do cabo de alimentação 
DB15.
A instalação dessas novas bases nos obrigou a trocar os canos de PVC, que formam a ligação 
entre o laboratório e o interior do tanque, por canos maiores, para permitir a passagem dos novos cabos 
de sinal e alimentação. Os cabos de sinal dos ânodos das antigas placas foram mantidos, já para os 
dínodos, construímos e instalamos 3 novos cabos (um para cada PMT) idênticos ao do ânodo, somando 
6 cabos RG58MIL medindo 30 metros e com conectores BNC.
Para a alimentação da base da PMT, dentro do laboratório, foi instalado uma fonte com saídas de 
+12V, +3,3, -3,3, que alimenta  a fonte de alta tensão e o amplificador e uma fonte precisa, estável e 
programável CAMAC DAC C221 CAEN  para o controle das altas tensões via  software (escrito por 
nós). Para levar as tensões das fontes até as bases, foi necessário construir uma caixa da distribuição 
que conecta as fontes aos três cabos DB15 de 22 metros de comprimento, que por sua vez foi instalado 
junto com os outros cabos através do cano de PVC.
No Observatório Pierre Auger, a base da fotomultiplicadora é protegida através de uma cobertura 
plástica chamada de “fez” (com forma similar a um balde) fixada à janela do liner. Esta “fez” possui 
quatro portas, 3 para saída dos cabos e uma para ventilação.
No tanque  Cherenkov  da  Unicamp,  cobrimos  a  PMT e  sua  eletrônica  utilizando  panelas  de 
alumínio, as quais adaptamos conectores dos cabos necessários e pintamos com tinta preta fosca como 
podem ser vistas na figura  36. Estas panelas foram acopladas como proteção da luz externa para as 
fotomultiplicadoras  e  funcionam  também  como  blindagem  contra  ruídos  eletromagnéticos.  Para 
estabilidade mecânica, foram construídos e instalados  suportes de PVC especificamente para servir de 
encaixe  das  panelas,  também  mostrado  na  figura  36.  E  para  um perfeito  isolamento  elas  foram 
acopladas a estes suportes com o uso de silicone de cor preta. Além disso também instalamos sobre 
Figura 35: Foto de uma das bases das PMTs recém 
instaladas no tanque, com o divisor de tensão e a 
fonte de alta tensão.
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essa junção um envoltório feito com tecido tipo napa de cor preta, funcionando como uma blindagem 
extra contra a entrada de luz.
  6.2.4 Eletrônica de Aquisição de Dados
Os cabos de sinais após atravessarem os canos de PVC encontram o sistema de aquisição de 
dados. Este é montado de acordo com a figura 37, na qual o trigger (gatilho da aquisição) e a tensão do 
limiar  do  discriminador  1  (módulo  eletrônico  que  seleciona sinais  elétricos  de  acordo  com  uma 
amplitude de tensão específica) dependem da medida a ser realizada. Na maioria das medidas, o trigger 
foi  formado por uma lógica entre quatro detectores cintiladores:  dois chamados de  raquetes e dois 
chamados de pirâmides, devido às suas aparências físicas. Para utiliza-los, fizemos quatro cabos de 30 
metros,  mesmo comprimento  daqueles  utilizados  nas  PMTs do tanque,  RG58MIL com conectores 
BNCs, para que os sinais tanto do tanque quanto dos cintiladores, chegassem ao mesmo tempo no 
sistema de aquisição. O tanque está situado entre as duas  pirâmides,  que fazem parte de um outro 
experimento do Laboratório de Léptons, o EASCAMP [59] e foram utilizadas como vetos de chuveiros 
atmosféricos extensos. As raquetes formam um telescópio de múons, utilizado para selecionar múons 
com ângulos de incidência definido pela posição relativa destas.
As  cargas  dos  sinais  dos  dínodos,  ânodos  e  cintiladores  foram  medidas  utilizando  ADCs 
(Analogic Digital Converter) CAMAC LeCroy modelo 2249W com 12 canais, que converte o pulso 
elétrico em um número de onze bits, o tempo de chegada dos sinais foram medidos por TDCs (Time 
Digital  Converter)  CAMAC LeCroy modelo  2228A com 8  canais,  que  converte  o  tempo  em um 
número de dez bits. O discriminador D1 do diagrama representa duas unidades NIM CAEN modelo 96 
com 8 canais discriminadores; o discriminador D2, representa duas unidades NIM LRS modelo 620BL 
com 8 canais, os  scalers (dispositivos eletrônicos que contam o número de sinais que chegam nele) 
utilizados foram CAMAC LeCroy modelo 2551 de 100MHz (24 bits) com 12 canais. A fonte de alta 
tensão das pirâmides é uma LeCroy HV4032, a da raquete superior (que ficou em cima do tanque) é 
Figura 36: Fotos da proteção das PMTs. Na foto superior da esquerda 
pode-se ver o interior da panela, placa eletrônica e cabos. A foto 
inferior da esquerda mostra o anel base (branco) e a PMT instalada..  
Nas fotos da direita temos a visão através da escotilha e na foto abaixo 
a panela instalada.
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uma NIM CAEM modelo N126, a da raquete inferior é uma Tectrol TCH3000. As altas tensões das 
PMTs do tanque,  como dito  na  descrição  da montagem, são controladas  por  um DAC (Digital  to 
Analog Converter) CAMAC CAEN modelo C221 (12 bits) com 16 canais. O gate do ADC (a abertura 
de tempo em que o ADC mede a carga) é feito por um Dual Timer CERN-NP N2255 e a lógica do 
trigger é realizada por uma Unidade Lógica NIM CAEN modelo 81 com dois canais de 4 entradas.
Com esta aquisição montada, foi possível medir a carga e o tempo de chegada de cada evento 
(múon atravessando o tanque) e freqüência de contagem de cada raquete, pirâmide e fotomultiplicadora 
(ânodo e dínodo).
  6.2.5 Controle da Umidade
A umidade afeta os componentes eletrônicos tanto quando está excessivamente alta quanto baixa. 
O  ar  muito  seco  torna  os  materiais  quebradiços  e  favorece  o  acúmulo  de  eletricidade  estática, 
aumentando a probabilidade de ocorrer descargas espúrias de eletricidade no aparato eletrônico. Por 
outro  lado,  a  umidade  excessiva  aumenta  a  condutividade  de  isolantes  permeáveis  e  favorece  a 
condensação  de  água  no  circuito  impresso  ou  em  outros  isolantes  presentes  nos  equipamentos 
eletrônicos, podendo ocasionar um curto circuito nestes. Estes efeitos podem danificar o equipamento 
permanentemente, por isso é recomendado utiliza-los numa faixa em que a umidade relativa seja segura 
para equipamentos eletrônicos, entre 5% e 95%.
Os componente eletrônicos das fotomultiplicadoras do tanque Cherenkov se encontram no espaço 
entre o revestimento de liner e a estrutura de polietileno.  Apesar de bem fechado, o tanque não era tão 
bem vedado e não havia nenhum tipo de controle de umidade nele, o que torna grande a possibilidade 
de ter entrado água tanto pelo cano de PVC quanto pelas escotilhas de acesso, aumentado a umidade do 
ar neste espaço a ponto de danificar a eletrônica do detector. Acreditamos que este tenha sido o motivo 
dos componentes eletrônicos anteriores não terem tido vida útil longa. Por isso realizamos um trabalho 
Figura 37: Diagrama da eletrônica de aquisição de dados.
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intenso de vedação e controle de umidade no tanque, permitindo assim o funcionamento adequado do 
detector.
Inicialmente,  houve  a  tentativa  de  cobrir  todo  o  tanque  com uma  lona  azul  de  polietileno, 
devidamente adaptada e presa com cordas e ganchos, que protegeria inclusive a base de madeira que 
permite a inserção de detectores de partículas sob o tanque. Entretanto, a lona apodreceu rapidamente, 
sendo retirada e a idéia foi  abandonada.
Realizamos então um trabalho minucioso para vedar a entrada 
de  umidade  no  tanque,  no  qual  inclui  uma  reforma  na  caixa  de 
passagem  dos  cabos  do  tanque  para  o  interior  do  laboratório, 
remontagem do caminho de PVC dos cabos, utilizando cola plástica 
nas  emendas  e  como  já  citado  no  tópico  anterior  “O  Tanque”, 
instalamos  duas  tampas  metálicas  e  uma  de  material  plástico 
devidamente adaptadas logo acima das escotilhas de acesso ao tanque, 
além de fecha-las utilizando silicone de borracha e massa de calafetar.
Termo-higrômetro -  Para  realizar  o  monitoramento  da 
umidade,  adaptamos  e  instalamos  um  termo-higrômetro  (aparato 
utilizado para medir temperatura e umidade relativa ambiente, figura 
38) com seu medidor no centro do tanque, entre o topo e o liner, e seu 
visor  digital  dentro  do  laboratório,  de  modo  que,  qualquer  pessoa 
antes de ligar o detector pode consultar como estão as condições do 
ambiente dentro dele para liga-lo com segurança. Para instalarmos o 
medidor  no  tanque,  foi  necessário  estender  o  cabo  deste, 
originalmente de 1 metro, para 30 metros e depois recalibra-lo. Esta 
calibração foi  realizada através de um experimento simples de medida da umidade relativa em um 
ambiente fechado proposto no artigo da Revista Brasileira de Ensino de Física [77]:
A definição de umidade relativa do ar é a razão entre a pressão de vapor de água na atmosfera e a 
pressão de vapor de água saturado, que depende da temperatura do ambiente. No caso de um ambiente 




Na qual UR0 é a umidade relativa inicial e B é uma constante dependente da superfície livre do 
líquido e do volume do ambiente, sendo que 1/B é o tempo necessário para que a umidade relativa 
atinja 86%.
Tendo como base este modelo, monitoramos a variação da umidade relativa do ar em função do 
tempo dentro de uma lata fechada a temperatura e pressão constantes com 6 ml de água (medidos com 
uma seringa) primeiramente utilizando o nosso termo-higrômetro sem alterações e depois, com o cabo 
estendido  e  obtivemos  as  curvas  mostradas  na  figura  39.  A partir  das  comparações  entre  elas, 
concluímos  que  não  era  necessário  recalibrar  o  termo-higrômetro,  estando este  apto  para  medir  a 
umidade dentro do tanque.
Figura 38: Foto do display do 
termo-higrômetro instalado no 
tanque Cherenkov
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Anti-mofo -  Para  absorver  a  água  que  havia  dentro  do  tanque  e  principalmente  controlar  a 
umidade do ar dentro deste,  instalamos, próximo às fotomultiplicadoras, caixas  anti-mofo contendo 
cloreto de cálcio (NaCa) que funciona como uma “armadilha” para a água em excesso no ar a sua volta, 
evitando que a umidade relativa fique alta.  Estas caixas  anti-mofo,  mostraram-se muito funcionais, 
mantendo a umidade dentro de uma faixa segura para a eletrônica.   Porém existe a necessidade de 
serem trocadas  quando saturam (a caixa enche de água), mas isto é realizado num período longo (na 
ordem de vários meses)
Resultado do controle  de  umidade -  Com todas  as  melhorias  realizadas  para  o  controle  e 
monitoramento da umidade relativa do ar dentro do detector, fizemos uma série de coleta de dados de 
umidade  e  temperatura  através  do  termo-higrômetro  e  pela  estação  meteorológica  do  Centro  de 
Pesquisas Meteorológicas e Climáticas Aplicadas à Agricultura-CEPAGRI [78], instalada próxima ao 
Laboratório de Léptons. A coleta e armazenagem dos dados horários (temperatura e umidade) desta 
estação foi realizada de modo automatizado através de um programa escrito utilizando a linguagem 
bash. A partir destes dados construímos os gráficos da figura 41, onde : URC e TC significam umidade 
relativa de Campinas e temperatura de Campinas coletados do CEPAGRI e UR e T significam umidade 
Figura 39: Curvas obtidas utilizando o higromêtro sem e com cabo estendido
Figura 40: Caixas anti-mofo, na condição 
saturada, utilizadas para controlar a umidade no 
tanque.
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relativa e temperatura do tanque, respectivamente.
Ao comparar as curvas de temperatura de Campinas e  do tanque,  pode-se observar  uma boa 
concordância entre seus comportamentos, exceto por um deslocamento vertical.  Tal comportamento 
concorda bem com o modelo termodinâmico apresentado nas notas internas da Colaboração Pierre 
Auger [83].
Este modelo formulado para  a temperatura do tanque em função do tempo considera a troca de 
calor entre o tanque e o ar, incidência solar e a geometria do detector e características do tanque (área e 
material isolante). Para o estudo aprofundado deste modelo no tanque Cherenkov seriam necessárias 
várias medidas adicionais com equipamentos não disponíveis no laboratório.
O gráfico  41 da direita   indica uma dependência  inversamente proporcional  entre a umidade 
relativa  e  a  temperatura,  mais  acentuada  no  tanque  já  que  a umidade  máxima  é  dependente  da 
temperatura,  a  umidade  relativa  muda  com  a  temperatura,  mesmo  quando  a  umidade  absoluta 
permanece constante. Essa dependência pode ser melhor notado ao observar o tanque isoladamente, 
indicando a tendência de um sistema fechado.
O gráfico 41 da esquerda mostra a umidade relativa média de quatro dias durante 3 meses. Nele 
pode-se observar que apesar do efeito de saturação das caixas anti-mofo, elas mantêm a UR dentro da 
faixa de trabalho por no mínimo 3 meses. Espera-se que futuras caixas anti-mofo tenham uma vida útil 
maior devido a redução gradual da água entre o liner e o tanque.
A análise  geral  dos  gráficos  indica  o  sucesso  do  nosso  trabalho  realizado  para  estabilizar  a 
umidade relativa no espaço em que a eletrônica do detector está instalada, pois ao longo dos dias, a 
umidade se encontra dentro de uma faixa segura para o funcionamento estável do tanque Cherenkov da 
UNICAMP. Tal estabilidade é dependente apenas da vida útil das caixas anti-mofo, que ao saturarem 
basta serem trocadas através das escotilhas de acesso, com o cuidado de veda-las cuidadosamente ao 
reinstala-las. 
  6.3 Medidas Utilizando Múons Individuais
A caracterização um detector consistem em analisa-lo e monitora-lo em diversas situações de 
modo que se extraia informações técnicas que permitem o conhecimento dos limites e possibilidades do 
aparato.  Para  o  trabalho  de  caracterização  do  tanque,  realizamos  um estudo  tanto  do  sistema  de 
Figura 41: Gráficos utilizados para monitorar a umidade relativa no tanque Cherenkov
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aquisição  de  dados  quanto  da  resposta  do  detector  através  de  medidas  de  múons  atmosféricos 
individuais, que próximo ao nível do mar têm em média 4 GeV [15] de energia. Para selecionar tais 
partículas, utilizamos como gatilho (trigger) da aquisição a coincidência temporal entre dois detectores 
cintiladores previamente caracterizados, formando um telescópio de múons, de modo que os eventos 
medidos pelo aparato fossem sempre múons individuais que atravessavam completamente o tanque.
Através das equações (6.4) (6.5) encontra-se que um múon da radiação cósmica, que tem massa 
105,66 MeV/c2, necessita ter no mínimo 160 MeV de energia cinética para emitir radiação Cherenkov 
ao atravessar água (n=1,33). Como a energia média dos múons próximo ao nível do mar é  4 GeV, 
praticamente todos emitem radiação Cherenkov ao atravessar  o  tanque.  Como calculado na sessão 
Radiação Cherenkov, os múons que atravessam o tanque verticalmente produzem aproximadamente 
49.170 fótons ao atravessar o tanque. Depois de gerada, a luz é refletida difusamente pelas paredes do 
liner e tem uma pequena perda por absorção pela água ou pelas paredes refletoras, chegando finalmente 
ao fotocátodo da PMT, onde o os fótons com comprimento de onda entre 270 e 650 nm são convertidos 
para elétrons (fotoéletrons) através do efeito fotoelétrico com uma eficiência quântica característica da 
fotomultiplicadora  [76].  Considerando tais fatores de atenuação, em média, um múon que atravessa 
verticalmente  o  centro  do  tanque,  denominado  de  VEM,   produz  um sinal  de  94  fotoelétrons  na 
fotomultiplicadora, medido através do dínodo (amplificado) por resultar num sinal de baixa amplitude 
mesmo no final da multiplicação.
Como o tanque fica no lado externo do laboratório, ficamos dependentes de fatores climáticos 
pois,  apesar  do  tanque  e  das  pirâmides  estarem protegidos  contra  a  entrada  de  água,  as  raquetes 
possuem proteção apenas contra a entrada de luz, não podendo serem expostas à chuva. Logo, em dias 
chuvosos não eram feitas medidas.  A tabela  com  as medidas efetuadas está no Apêndice A. Para 
construir  os  espectros  e  alguns  dos  gráficos  utilizei  a  ferramenta  de  análise  de  dados  ROOT, 
desenvolvida no CERN [81].
  6.3.1 Detectores para seleção de múons
Os detectores utilizados para realizar a seleção de múons da radiação cósmica local foram do tipo 
cintilador plástico. Estes  funcionam a partir do principio de emissão de luz do material por cintilação 
ao  ser  atravessado  por  uma  partícula,  sendo  formado  basicamente  pelo  material  cintilador,  a 
fotomultiplicadora e entre eles o guia de luz, que literalmente guia a luz do cintilador até o fotocátodo 
da PMT.
Figura 42: Raquetes cintiladores utilizadas para 
montar o telescópio de múons
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Com o objetivo de selecionar múons individuais, utilizamos 4 detectores cintiladores plástico 
para formar o gatilho (trigger). Dois deles são chamados de pirâmides e dois são chamados de raquetes 
devido a seus formatos geométricos.
As pirâmides são formadas por cintiladores plásticos NE102A de 0,80x1,00m2 de área e 2,5 cm 
de espessura, fotomultiplicadora  Philips XP2040 instaladas em uma caixa com forma de pirâmide, 
com a PMT no seu vértice.  Estas  pirâmides  fazem parte  do experimento de detecção e  estudo de 
chuveiros  atmosféricos  extensos  EASCAMP [59].  Este  experimento  é  formado  por  12  pirâmides 
espalhadas dentro e fora do Laboratório de Léptons, das quais duas têm o tanque entre elas. Estas duas 
foram integradas ao sistema de aquisição para vetar chuveiros atmoséricos extensos a partir da anti-
coincidência dos seus sinais na lógica de trigger, ou seja, caso alguma delas desse sinal o sistema não 
era disparado.
As  raquetes  também  são  formadas  por  cintiladores  plástico  NE102A,  mas  com  dimensões 
diferentes (37x37x2,5 cm3), guia de luz de lucite com formato de “rabo de peixe”, como visto na foto, e 
fotomultiplicadora Philips XP2232B. Elas foram utilizadas para selecionar múons e a posição deste a 
partir  da coincidência  entre  elas,  ou seja,  quando as duas eram disparadas dentro de um intervalo 
pequeno de tempo. Deste modo, o  trigger das medidas deste trabalho era formado pela coincidência 
das  raquetes em anticoincidência  com as  pirâmides,  ou seja,  quando as  raquetes davam sinal  e  as 
pirâmides não, o sistema de aquisição gravava os dados do evento.
Antes de utilizar as raquetes, medimos e sua resolução temporal e a sua curva de eficiência de 
contagem,  a  partir  da  qual  encontramos  sua  tensão  de  trabalho.  Para  isso  utilizamos  3  detectores 
dispostos como na figura  42: os detectores estavam devidamente apoiados e alinhados verticalmente 
numa  estrutura  metálica  com repartições  que  distam  35  cm entre  si.  Cada  detector  ocupou  uma 
repartição, estando o detector cuja eficiência estava sendo medida (B) entre os outros dois detectores (A 
e C), estes dois últimos alimentados com 1600 volts por fontes de alta tensão Tectrol modelo TCH 3000 
e o detector central alimentado de 1200 a 2000 volts variando de 50 volts pela fonte CAEN modelo 
N126.  As  tensões  foram  transmitidas  através  de  cabos  RG59.  O  sinal  destes  detectores  foram 
transmitidos  por  cabos  LEMO de mesmo comprimento para um discriminador  CAEN modelo  96, 
regulado com limiar de - 20 mV/50  Ω  e uma largura da saída NIM de 50 ns. Na regulargem dos 
limiares de discriminação e tempos dos sinais NIM foram utilizadosum multímetro Minipa ET-2038 e 
um osciloscópio  HP Modelo  54615B.  Os  sinais  foram transmitidos   por  cabos  LEMO  para  uma 
Unidade Lógica CAEN modelo 81A. O discriminador, a unidade lógica e a fonte de tensão CAEN 
estavam  acoplados  num  CRATE  NIM  Lecroy  modelo  1403.  A programação  lógica  que  fazia  a 
coincidência dupla dos detectores A e C e a coincidência tripla entre A, B e C enviava o sinal para 
contadores SEM Scaler Type 150 com capacidade para 150 MHz. As medidas, repetidas três vezes, 
foram realizadas  num tempo de 60 segundos, marcados por um cronômetro digital Technos modelo 
CR-2032X1. Os gráficos obtidos para os detectores utilizados para selecionar múons, nomeados 2 e 4, 
são mostrados na figura  43.A partir desses gráficos escolhemos 1600 Volts como tensão de trabalho 
para os detectores raquetes.
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A resolução temporal foi medida a partir da montagem na qual as raquetes 2 e 4, apoiadas uma 
em cima da outra, foram ligadas ao sistema de aquisição e os tempos delas medidos pelo TDC. O 
histograma  da  figura  44 foi  construído  com  a  diferença  dos  tempos  medidos  pelas  raquetes. 
Considerando os dois detectores idênticos e as suas distribuições de erro independentes determinamos 




2=2 2 ,  (6.9)
  6.3.2 Sistema de Aquisição
Tempo  morto -  Um  sistema  de  aquisição  é  formado  pelo  hardware,  que  são  os  aparatos 
eletrônicos que fazem a medida, e pelo  software, que é o programa que administra a aquisição e o 
armazenamento dos dados. Ambos requerem um tempo para realizar suas operações, durante o qual o 
sistema de aquisição, ocupado, não armazena os eventos que chegam. Este tempo de perda efetiva é 
chamado de tempo morto e é classificado de dois modos: o extensível e o não extensível. No caso do 
Figura 44: Histograma da diferença de tempo entre as raquetes 2 e 4 com 
ajuste gaussiano.
Figura 43: Curvas de eficiência versus alta tensão obtidas dos detectores cintiladores raquetes 2 e 4.
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sistema não-extensível, que é o caso do detector Cherenkov da UNICAMP, ao chegar um evento o 
sistema se fecha para realizar suas operações internas ficando “cego” a novos eventos durante o tempo 
morto. Já no caso extensível, o sistema permanece aberto e o tempo morto se estende com a chegada de 
um novo evento. Os dois modos se encontram esquematizados na figura abaixo, com suas respectivas 
funções do comportamento da taxa de contagem de eventos em função da taxa real de eventos.
Para medir o tempo morto do nosso sistema de aquisição, ligamos um gerador de sinal numa 
freqüência controlada e ligamos a saída deste gerador num canal do  scaler (contador)  de 100MHz e 
também como trigger do sistema de aquisição de dados. A freqüência de aquisição foi medida a partir 
do número de eventos gravados no arquivo de ADC e TDC e a freqüência real do arquivo gerado pelo 
scaler, ambas a partir do tempo gravado em seus respectivos arquivos.






 Observamos uma perda cada vez maior de eventos conforme a freqüência do trigger aumenta, ou 
seja, a capacidade do sistema de aquisição em “gravar” os eventos diminui de uma média de 75% para 
baixas freqüências para 20% a freqüências em torno de 150 Hz. O  ajuste da curva mediu o tempo 
morto no valor de 
=26,24±0,08 ms
que apesar de alto não é problema nas nossas medidas com múons verticais, pois a freqüência de 
trigger é baixa (em torno de 5 Hz).
Figura 45: Esquema do tempo morto de um sistema de aquisição [82]
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Pedestal - O pedestal do ADC (medidor de carga) é o valor medido por ele quando não existe um 
sinal  (pulso elétrico) durante o tempo de integração (gate). Ele mede o ruido de fundo do sistema de 
medida da carga. Este valor medido é o zero na escala de carga e deve ser subtraído das medidas de 
carga, como a tara de uma balança.
A tabela 1 mostra os valores medidos pelos canais do ADC desconectados de qualquer cabo. Tais 
valores foram subtraídos dos espectros de cargas medidos apresentados em seguida, já convertidos da 
unidade de canais  de ADC para unidade de carga.  Um canal  de ADC do módulo LeCroy 2249W 
equivale a 0,25 pC.



























Tabela 1: Valores dos pedestais medidos para cada canal do ADC utilizado.
  6.3.3 Múons Verticais Individuais no Centro do Tanque
Calibração -  O Observatório Pierre Auger utiliza o seguinte procedimento para regular as altas 
tensões das PMTs dos tanques do detector de superfície:
– regula-se o limiar do discriminador para -150 mV
– varia-se a tensão do PMT até que a contagem seja 100 Hz
Este procedimento regula o ganho das PMTs com 5% de variação  [79]. Como há variação do 
fluxo  de  múons  atmosféricos  com o  tempo devido  a  fatores  naturais,  este  procedimento  deve  ser 
repetido periodicamente.  Isto é feito automaticamente nos detectores de superfície do Observatório 
Pierre Auger.
  Figura 46: Gráfico mostrando a freqüência de contagem da 
aquisição em função da freqüência do trigger.
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Ao realizarmos tal procedimento encontramos os valores dispostos na tabela 2, em pleno acordo 
com as tensões utilizadas nas PMTs dos 1600 tanques Observatório.
VEM- No detector de superfície do Observatório Pierre Auger, a luz Cherenkov produzida é 
medida em unidades do  sinal produzido por um múon que atravessa o tanque verticalmente no seu 
centro, nomeado múon vertical equivalente (vertical-equivalent muon – VEM). A energia médias dos 
múons detectados é de 4 GeV e a sua perda de energia nesta faixa é predominantemente devido a 
ionização:  2,35 MeV/(g/cm2), ou seja, ao atravessar o tanque verticalmente (114 cm de água), este 
perde 286 MeV de energia ao longo de seu caminho. Apesar de não haver algum modo do tanque 
Cherenkov em sua configuração normal selecionar somente múons verticais, a distribuição de luz dos 
múons atmosféricos possui um pico no espectro de carga. Utilizando um telescópio de múons como 
trigger de aquisição de dados para medir o VEM, os picos de carga medidos foram em 1,09 VEM para 
as  distribuições  das  3  PMTs  (com  limiares  de  -30mV)  somadas  e  1,030,02  VEM  para  cada 
fotomultiplicadora, que tem seu valor menor por medir a parte do sinal produzido mais próximo de 
cada PMT. Isto fica mais claro ao observar a figura  47, na qual é mostrado a soma dos espectros 
(distribuição) de carga das 3 fotomultiplicadoras adquiridos no tanque teste do Laboratório Tandar, em 
Buenos Aires, com dois modos de disparo (trigger) diferentes: utilizando um telescópio de múons no 
centro do tanque, com um detector cintilador em  cima e outro verticalmente abaixo (linha cinza) e o 
sinal da coincidência temporal tripla das PMTs (3-fold) do tanque (linha preta), onde o primeiro pico 
ocorre devido ao baixo limiar de discriminação utilizado e o segundo pico,  que ocorre devido aos 
múons que atravessam o tanque, está em torno de 104 pC. Que equivale a 1,095 do pico de 95 pC do 
espectro do VEM.
Com o objetivo de caracterizar o VEM do tanque da UNICAMP e comparar os espectros de carga 
Figura 47: Espectro de carga obtido pelo Laboratório Tandar 
Figura 48: Espectro de carga do VEM do tanque do 
Laboratório de Léptons com as tensões da Tabela 2.
PMT 1 2 3
HV (Volts) 1046 1080 1153
Tabela 2: Alta tensão das PMTs obtidas pelo método utilizado pelo OPA.
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de  VEM  obtido  pelos  tanques  Cherenkov  do  Laboratório  de  Léptons  e  do  Laboratório  Tandar, 
[79]fizemos a soma dos espectros de carga das 3 fotomultiplicadoras utilizando o telescópio de múons 
como  trigger e as PMTs com as tensões adquiridas pelo método realizado pelo Observatório Pierre 
Auger. A raquete superior ficou exatamente no centro do tanque, já a inferior, devido à sustentação de 
concreto que passa pelo seu centro, ficou um pouco deslocada para o lado.  O resultado, mostrado na 
figura 48,  é um espectro com o valor de pico em torno de 93±1 pC, condizente com o valor obtido pelo 
Laboratório Tandar que é igual ao obtido pelo Observatório Pierre Auger [100]. 
Tensão de trabalho - A partir da mesma montagem utilizada para medir o VEM, medimos a 
tensão  de  trabalho  a  partir  da  curva  de  eficiência.  Esta,  foi  construída  variando  a  tensão  da 
fotomultiplicadora até encontrarmos o patamar de eficiência de contagem. Esta foi medida  como a 
razão entre a freqüência de contagem da coincidência tripla (PMT + raquete superior + raquete inferior) 
com a freqüência de contagem dupla (raquete superior + raquete inferior) subtraindo-se as contagens 
espúrias (coincidência aleatória) do telescópio de acordo com a equação abaixo na qual τ é o tempo de 
coincidência (gate), cujo valor utilizado foi 500ns.
CA=N 1. N 2 .  (6.11)
Assim obtivemos que a máxima eficiência para as três fotomultiplicadoras é 99%. O resultado é 
mostrado na figura abaixo onde cada linha corresponde a coincidência do trigger e o sinal da respectiva 
PMT.
A partir deste resultado, para os trabalhos seguintes escolhemos, 1020V, 1120V e 1170V como 
tensões de trabalho para a PMT1, PMT2 e PMT3 respectivamente. Tal valor se encontra  no início do 
patamar e não é alto suficiente para danificar a fotomultiplicadora. 
Esses valores encontrados são diferentes dos obtidos pelo método utilizado pelo Observatório 
Pierre Auger, pois um método se baseia na eficiência individual de cada PMT, que apesar de trabalhar 
na tensão de máxima eficiência necessita de um estudo individual de cada PMT o outro se baseia no 
fluxo  de  múons  atmosféricos,  mantendo  constante  a  taxa  do  trigger  e sendo  mais  adequado  à 
necessidade do Observatório com 1600 tanques, totalizando 4800 fotomultiplicadoras.
Figura 49: Gráficos mostrando os patamares de eficiência de 
contagem para cada PMT e para a coincidência tripla entre ela.






















Após definida a tensão de trabalho, realizamos medidas tendo como trigger a coincidência tripla 
entre as PMTs. A figura 50 mostra o espectros obtido com duas configurações de limiar de -150mV, que 
se assemelha bastante com o espectro  anterior, o VEM, com pico em torno de 100 pC. Os múons 
desses espectros possuem uma distribuição angular zenital igual a cos2θ e isotropia azimutal. Esse tipo 
de espectro é utilizado para monitorar o funcionamento e estabilidade do ganho das PMTs.
  6.3.4 Resposta da PMT em função da posição do múon vertical
Com  o  objetivo  de  caracterizar  o  tanque  Cherenkov,  realizamos  uma  análise  detalhada  do 
Figura 51: Posicionamento do telescópio de múons nas 
medidas realizadas para o estudo do comportamento do 
espectro de carga em função da posição de passagem do 
múons. As faixas vermelhas e cinza representam a estrutura de 
apoio do detector (vermelho: blocos de madeira, cinza:  
concreto)
Figura 50:  Espectro de carga da PMT1 com as tensões de 
trabalho definidas.
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comportamento  do  espectro  de  carga  e  do  tempo  de  chegada  do  sinal  em função  da  posição  de 
passagem do múon no detector.  Para isso,   utilizamos como  trigger a  coincidência dupla entre as 
raquetes formando o telescópio de múons o qual posicionamos  verticalmente em 4 posições diferentes, 
mostradas na figura 51, limitadas pela estrutura do apoio do tanque. A partir dos dados adquiridos 
analisamos os espectros de ADC (carga) e TDC (tempo) da fotomultiplicadora 3, que foi a referência 
das medidas de distância, que estava com a tensão de trabalho obtida anteriormente. Como as PMTs 
são  do  mesmo  modelo  e  fabricante  e  instaladas  eqüidistantes  do  centro  do  tanque,  seus 
comportamentos são equivalentes.
A variação  da  carga  média  com  a  distância  da  passagem  do  múon  vertical  em  relação  a 
fotomultiplicadora  apresenta  um decréscimo mostrado na  figura  52.  Este  comportamento  pode  ser 
explicado pela diminuição do ângulo sólido entre o ponto de impacto do múon no fundo do tanque e a 
PMT, a atenuação da luz na água para os fótons que sofrem  inúmeras reflexões difusas dentro do 
tanque e a posição da passagem do múon em relação a lateral do detector. Utilizamos uma função tipo 
exponencial para estimar o decréscimo da carga em função desta distância.
y= y0A.e
x / λ  (6.12)
E obtivemos o seguinte resultado para a curva ajustada:
y=54±735±6e− x/95±10 (6.13)
com λ igual a -95±10 cm/pC. O que significa que a carga do sinal produzido por um múon 
atravessando o tanque verticalmente no centro da fotomultiplicadora produz um sinal de 89 pC e um 
múon que atravessa o tanque verticalmente na máxima distância da PMT (300cm) produz um sinal de 
56 pC. Isto representa uma perda de 37% do sinal neste caso. A tabela  3 mostra a soma das cargas 
medidas nas 3 fotomultiplicadoras para cada uma das medias realizadas, mostrando que a perda do 
sinal em uma das PMTs é suprida por outra que se encontra mais próxima do local onde o múon 
atravessa o detector fazendo com que a soma dos sinais das 3 PMTs seja aproximadamente constante. 
A partir desta tabela, foi construído o gráfico da figura 53 no qual encontram-se os valores obtidos da 
medida da carga média do sinal da PMT 3 em função da distância entra a posição de passagem do 
múon e a PMT e soma das cargas das PMTs para cada medida. Estes dados estão normalizado a partir 
do resultado da primeira medida com o intuito de observar a variação das cargas em relação a esta 
medida, a qual é a mais próxima da PMT3. Este gráfico nos mostra que apesar da atenuação da carga 
em função da distância, a soma das cargas cargas nas 3 fotomultiplicadoras se mantêm constante, ou 
seja, o sinal do tanque se mantêm constante independente da posição de passagem dos múons. Isto 
ocorre pela instalação das 3 PMTs, simetricamente. No Observatório Pierre Auger é utilizado a soma 
das carga das 3 PMTs de cada dado.
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Figura 52: Variação da carga média em função da distância de passagem do 
múon no tanque em relação a PMT3.
Figura 53: Gráfico das cargas normalizadas em função das medias  
realizadas. Os círculos mostram a soma das cargas das 3 PMTs e os 
quadrados mostram a carga da PMT3. 
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Tabela 3: Soma das cargas das 3 PMTs de cada medida
Na esquerda da figura 54 encontra-se um exemplo do espectro de tempo do TDC obtido na 
medida  4.  Na  direita  encontra-se  o  gráfico  do  valor  médio  do  tempo  em função  da  distância  de 
passagem dos múons verticais, onde observa-se um atraso com o aumento desta distância. Avaliamos 
esta variação utilizando novamente a função 6.1, cujo resultado do ajuste foi :
y=17±2−17±1e−x /109±18 (6.14)
cujo valor encontrado de λ foi -(109±18) cm/ns, significando que o sinal do múon que passa a 
300 cm de distância da fotomultiplicadora (distância entre a borda do tanque e o centro da PMT) chega 
16 ns atrasado em relação ao múon que passa no centro da PMT.
Pico duplo - Ao realizarmos a medida na qual o centro do telescópio de múons está exatamente 
em cima da PMT3, observamos que o espectro de tempo era formado por dois picos, mostrado na 
figura 55.
Ao passar pelo fotocátodo da PMT o múon pode arrancar elétrons e gerar o sinal responsável pelo 
primeiro pico. O segundo pico seria produzido pelo múons que atravessam a água pura do tanque e 
produzem luz Cherenkov, sem interagir com o fotocátodo.
Segundo esta hipótese, a diferença entre os picos mediria o tempo entre a passagem do múon pelo 
fotocátoco, ou seja, a entrada do múon na coluna de água do tanque e  a chegada da luz Cherenkov no 
fotocátodo. A partir do ajuste de uma dupla gaussiana no histograma, obtive o valor de 7,8±0,2ns para o 
Figura 54: Na esquerda: histograma dos tempos da PMT3 da medida 4; Na direita: tempo de chegada do sinal da PMT3 
em função da distância do múon.
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atraso entre os sinais, ou seja, a distância entre os picos.
Para  confirmar  tal  hipótese,  primeiramente  procuramos  confirmar  que  este  pico  duplo  é 
proveniente  da passagem do múon pelo fotocátodo,  realizamos uma série  de medidas ao redor  da 
fotomultiplicadora de acordo com o esquema da figura 56, no qual a linha tracejada indica a posição do 
centro do telescópio de múons. Nos espectros resultantes, podemos observar a compatibilidade dos 
dados com a teoria: No caso em que o telescópio se encontra longe o suficiente para que nenhum múon 
atinja a fotomultiplicadora, existe apenas um pico, o do sinal de luz Cherenkov produzido na água. Já 
no espectro em que o centro do telescópio foi posicionado mais próximo da borda da PMT uma parcela 
relevante dos múons atingem o fotocátodo, fazendo com que apareça o pico duplo no espectro de 
tempo. Tal pico fica mais evidente no caso em que o centro do telescópio de múons coincide com o 
centro da fotomultiplicadora, caso em que há maior incidência de múons atingindo o fotocátodo.
Outro passo tomado para testar a hipótese proposta foi comparar o valor obtido do tempo de 
atraso entre os picos com cálculos geométricos, que requer algumas considerações: 
– o uso do telescópio de múons como  trigger, permite que assumamos a trajetória do múon 
como vertical.
– O múon que atravessa o tanque é altamente energético, com velocidade aproximadamente 
igual a da luz (c/n)
– o stop do TDC é disparado com a chegada do sinal, ou seja, quando o sinal atinge amplitude 
suficiente  para  dispara-lo  ele  para  de  contar  o  tempo.  Sendo  assim,  para  nossa  comparação, 
calculamos o menor tempo possível da chegada dos fótons produzidos na água, que são os fótons 
que refletem somente uma vez no Tyvek®, no fundo do tanque.
– A PMT está submersa na água alguns centímetros de acordo com o desenho da figura 57, 
estimamos que este valor seja 10±5cm de acordo com o raio da PMT de 9”. No caso da medida em 
que o múon passa através da fotomultiplicadora, devemos subtrair este valor da coluna de água.
Figura 55: a) Espectro de tempo mostrando pico duplo b) Múon passando pelo fotocátodo da  PMT, situação na qual o 
o espectro foi produzido
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Desta forma, o tempo desde a entrada do múon na água até a chegada do fóton do sinal no 
fotocátodo pode ser decomposto em três componentes: tIE, que é o tempo entre a entrada do múons e a 
emissão do fóton, tEA,  tempo entre a emissão do fóton até a primeira reflexão e tAD, tempo entre a 
primeira reflexão no ponto A e a chegada no fotocátodo no ponto D. Os pontos e os caminhos do fóton 


















Figura 56: Esquema e resultado da série de medidas realizadas para confirmar que o pico duplo no espectro de tempo 
é devido à passagem do múons pelo fotocátodo. A linha tracejada representa o centro do telescópio de múons.
Figura 57: Esquerda: Desenho mostrando a profundidade da janela da 
PMT. Direita: Geometria do caminho do sinal produzido na água.
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onde, nw é o índice de refração da água (1,33), θc é o ângulo Cherenkov (41o), h é a altura do 
tanque, h1 é a altura de emissão do fóton, ϕ1 é a direção do cone Cherenkov e RPMT é a distância entre a 
posição da PMT e a posição de passagem do múon no tanque, que no caso da nossa medida é zero e no 
caso do VEM é 120 cm [80].
A partir destas equações, o tempo máximo de atraso é produzido pelos fótons Cherenkov criados 
no topo do tanque e orientados em posição oposta à posição da PMT (h=h1 e ϕ1  =180o). No caso do 
telescópio de múons no centro do tanque (VEM) este tempo equivale 17,4±0,3ns, no caso do telescópio 
logo acima fotomultiplicadora este tempo é de 12,0±0,4ns, considerando também a coluna de água com 
altura de 104±7cm, que é o valor de 114±5cm medido menos 10±5cm da profundidade do fotocátodo 
na água. Já o menor tempo é quando os fótons são produzidos no fundo do tanque e o valor encontrado 
foi de 11,5±0,4ns no caso do VEM e de 8,0±0,5ns no caso da nossa medida. Isto quer dizer que os 
primeiros fótons atingem o fotocátodo tem um atraso de  8,0±0,5ns depois que o múon atravessa o 
fotocátodo, ou seja, atinge a coluna de água. Este valor é plenamente compatível com o valor medido 
de 7,8±0,2ns entre os picos do espectro de tempo, tornando nossa teoria completamente plausível.
De acordo com nossa proposta, nessa medida utilizando o telescópio logo acima da PMT, o múon 
atravessa o tanque verticalmente e o fóton refletido caminha verticalmente possibilitando que, a partir 
do tempo medido através da diferença entre os picos da PMT, possamos medir a altura da coluna de 








Se isolarmos o h na equação anterior e utilizarmos o valor encontrado do tempo de atraso do 
sinal, obtemos que a coluna de água mede 100,9±0,2cm na posição da fotomultiplicadora e 110±5cm 
no centro do tanque (somando os 10±5cm da imersão da PMT), este último valor é compatível com a 
altura  da coluna de água de 114±5cm que obtivemos utilizando uma fita  métrica,  fio  de prumo e 
esquadro.
Podemos concluir que a medida do efeito de pico duplo permite uma calibração em tempo da 
resposta do tanque a partir do momento de entrada do múon na água e uma medida da altura da coluna 
de água contida no liner, sem abri-lo.
Medidas com ângulos - De acordo com a equação 6.6, a quantidade de luz Cherenkov produzida 
é  linearmente  dependente  do  comprimento  do  traço  do  múon  dentro  da  água,  por  isso  espera-se 
observar uma dependência linear da carga do sinal em função do comprimento do traço do múon na 
água. Na tentativa de observar esta linearidade, variamos o ângulo do telescópio de múons, variando 
assim, o percurso do múon dentro do tanque, ou seja, o comprimento do traço da partícula. Utilizamos 
como referência a PMT3, pois a partícula selecionada pelo telescópio de múons, da forma como este 
foi montado, produzia os fótons com direção preferencial à fotomultiplicadora 3 ao atravessar o tanque. 
A figura 58 mostra um desenho representando as medidas e os respectivos traços produzidos pelos 
múons detectados.
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Com os  dados  construímos  o  gráfico  da  carga  do  sinal  em pC em função  do  comprimento 
percorrido pelo múon na água do tanque (figura 59), ou seja, o tamanho do traço de luz percorrido pela 
partícula.  Neste  gráfico,  o comportamento linear  é  confirmado tanto para cada  fotomultiplicadora 
quanto para a soma da carga das 3 PMTs. Os coeficientes angulares resultantes dos ajustes para cada 
conjunto de dados se encontra na tabela abaixo.





Tabela 4: Coeficientes angulares obtidos a partir dos ajuste lineares representados na figura 59
Figura 58: Desenho que esquematiza as medidas utilizando múons inclinados.  
Esquerda: Tanque visto por cima mostrando caminho percorrido pelas raquetes.  
Direita: vista transversal das medidas com o tamanho do comprimento dos traços
Figura 59: Gráfico da carga média do sinal em função do comprimento 
do traço atravessado pelo múon no tanque.
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As posições das medidas estão eqüidistantes das fotomultiplicadoras 1 e 2 isto fez com que o 
comportamento destas fossem iguais, dentro do erro. O fato de haver um deslocamento entre as curvas 
é  devido  a  diferença  no  ganho de  cada  PMT.  Já  a  fotomultiplicadora  3,  a  qual  os  fótons  de  luz 
Cherenkov são produzidos direcionados a ela têm um coeficiente angular maior pois recebe mais fótons 
visto que está posicionada no plano que contem o traço do múon.
Este resultado mostra o ótimo funcionamento do detector e a proporcionalidade linear do sinal da 
luz Cherenkov com o comprimento do traço do múon dentro da água.
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Capítulo 7
Espectro de Energia dos RCUE 
A determinação do espectro de energia de raios cósmicos de altíssima energia é um dos principais 
objetivos do Observatório Pierre Auger, principalmente para a compreensão da supressão das partículas 
de mais altas energias, o efeito GZK. Partindo dos dados do detector de superfície (SD), o espectro 
pode ser estimado a partir da distribuição de energia e da exposição do Observatório.
 7. 1 Reconstrução de Eventos do Detector de Superfície
A partir  dos  tempo  e  das  informações  do  sinal  de  cada  tanque,  o  evento  é  construído  para 
determinar a sua energia e direção de chegada. A reconstrução dos eventos provenientes do detector de 
superfície pode ser dividida em duas partes: reconstrução angular e reconstrução da distribuição lateral, 
sendo o resultado da primeira necessário para proceder a segunda.
A frente do chuveiro é inicialmente assumida como planar. Sendo u = senθcosϕ, v = senθsenϕ e 
w = cosθ onde θ é o ângulo zenital e ϕ o ângulo azimutal, o tempo de chegada para uma frente de 
chuveiro planar  é 
t i
th=T 0−ux ivyiwz i/c (7.1)
onde  To  é  o  tempo  de  chegada  do  núcleo  do  chuveiro  na  superfície.  T0,  u  e  v  podem ser 
determinados pela minimização de:





2 é a incerteza do tempo.
Rigorosamente falando, a frente do chuveiro não é plana. Simulações indicam que ela é muito 
próxima de uma parábola e é modelada tanto por uma curva parabólica [84] quanto esférica [85]. Dado 
o raio de curvatura, o deslocamento da posição longitudinal da frente do chuveiro em relação a frente 
planar a uma distância perpendicular d do eixo é d2/2R [84]. Sendo 1/2R=γ, o tempo de chegada da 
frente do chuveiro curva é:
t i
th=T 0−ux ivy iwzi/cd i
2/c  (7.2)
t i





Com quatro parâmetros livres (T0, u, v, γ), é necessário no mínimo 4 tanques para realizar o ajuste 
da curva.
A distribuição lateral muda em função da energia (aumenta a energia, aumenta o sinal do tanque) 
assim como em função do ângulo zenital (o tempo de vida do chuveiro aumenta com o ângulo zenital, 
resultando em mais partículas dissipadas na atmosfera, diminuindo o sinal do tanque). Levando em 
conta estes fatores, a distribuição lateral é descrita através da função de distribuição lateral (LDF), que 
é representada de várias formas, a mais comum, e adotada pela Colaboração Pierre Auger é a função 
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NKG, melhor descrita no capítulo sobre chuveiros atmosféricos extensos. Este função é parametrizada 
em função da distância do núcleo do chuveiro no plano perpendicular ao seu eixo:




onde S1000 é o sinal esperado a 1000m do núcleo e r700=700m e r1000=1000m respectivamente.  β 
e  γ são coeficientes de ajustes estudados pela Colaboração.
A LDF é ajustada  utilizando os  sinais  de cada tanque do evento e  a  distância  do centro  do 
chuveiro projetada no plano perpendicular através da função de máxima verossimilhança [85].
O  fator  S1000  é  proveniente  da  premissa  do  trabalho  de  Hillas  [86],  no  qual  utilizando 
simulações de Monte Carlo e modelos de interação hadrônicas da época (1960-70) ele descobriu um 
fator relativamente estável para a estimativa da energia. A idéia é encontrar, através de simulações, uma 
distância do centro do chuveiro, para uma particular configuração de rede de detectores de superfície 
instalada  em um local  específico,  em que  as  flutuações  no  valor  da  densidade  de  partículas  são 
mínimas. No caso do Observatório Pierre Auger, este fator é o S1000.
Para o aperfeiçoamento do uso da estimativa da energia utilizando S1000, deve-se levar em conta 
a inclinação do chuveiro, pois esta tem relação direta com a quantidade de matéria atravessa pelas 
partículas,  e  portanto,  é  uma fonte  de  flutuação na  distribuição  lateral.  Em suma,  para  uma certa 
energia, o valor de S1000 diminui com o aumento do ângulo zenital.
O método utilizado pelo OPA para realizar a correção do valor de S1000 em função do ângulo de 
chegada da partícula primária provém do conceito de CIC (constant intensity cut) [87]:
Assumindo a direção de chegada da radiação cósmica isotrópica, o fluxo integral acima de uma 
dada energia é independente do ângulo zenital. Sendo assim, a integral do fluxo na região a qual a 
aceitância do detector  pode ser escrita como:
I E limiar =∫E limiar
∞ 1
Aef







onde é  n=
dN
dt a taxa de eventos, Aef é a área efetiva do detector, E a energia e  d  é o 
elemento de ângulo sólido.
A área total do detector de superfície, A, está relacionada à área de detecção efetiva, Aef , por:
Figura 60: LDF para evento SD 3036270 , 14 
tanques , E = 1,7x1020eV
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Aef=A. cos (7.6)
integrando o ângulo sólido em azimute (2π) temos:
I E limiar =
1
2 A
dn cos2 , EE limiar 
dcos2
=cte (7.7)
Assim, integrando sobre todo o tempo de detecção, a taxa de eventos se transforma em número de 
eventos:
N EE limiar 
cos2
=cte (7.8)
Isto significa que,  para um mesmo limiar  de energia,  intervalos  eqüidistantes em cos2θtêm o 
mesmo número de eventos em um certo intervalo de tempo.
Utilizando-se deste conceito de CIC, o procedimento adotado para se obter a curva de  atenuação 
de S1000 em função do ângulo zenital, ou seja, o quanto S1000 está diminuindo com o aumento de teta 
parte da integral do eventos em intervalos de cos2θ.
A figura 61 mostra um conjunto de dados dos quais S1000 foram obtidos a partir da reconstrução 
utilizando a função NKG. Cada ponto no gráfico corresponde à integral de eventos dos quais obtiveram 
S1000 acima do valor correspondente à legenda, ou seja, o número total de eventos que possuem S1000 
acima de um dado valor. Estes pontos foram distribuídos de acordo com o cos2θ de suas direções de 
chegada.
Este gráfico, por sua vez é separado em intervalos eqüidistantes de cos2θ. Para cada intervalo é 
construído uma curva do número integrado de eventos contados neste intervalo em função de S1000, 
mostradas na figura 62.
Neste último, é traçado uma linha horizontal para um certo valor fixo de eventos e da intersecção 
desta linha com as curvas, se extrai a relação de S1000 em função do ângulo (curva cruzada), a curva 
de atenuação CIC(teta), mostrada na figura 63 para o caso em que S38 = 47 MeV.
Figura 61: Distribuição do número de eventos em função de cos2θ 
para diferentes S1000 [98]
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O software ADST-Offline (utilizado neste trabalho), em sua reconstrução utiliza o seguinte ajuste 
para a curva de atenuação:
CIC =1a cos2−cos2 38obcos2−cos2 38o2 (7.9)
Onde a = 0,90 ± 0,05, b = −1,26 ± 0,21 e o valor de θ0 = 38o vem da mediana dos dados de S1000 
versus  secθ.  Ou  seja,  o  número  de  eventos  que  chegam dentro  do  ângulo   sólido  de  0o a  38o é 
aproximadamente o mesmo para o ângulo sólido de 38o a 60o [88].




o qual significa o sinal S1000 do chuveiro projetado a 38o.
Figura 64: Distribuição do número de eventos em função 
de secθ para diferentes S1000 [88]
Figura 62: Espectro integrado de S1000 em bins de cos2θ . O 
corte de intensidade (cut intensity) em 800, como exemplo,  
corresponde a linha horizontal desenhada da qual é obtido 
S1000(teta) [98]
Figura 63: CIC(θ) ajustada para S38 = 47MeV [87]
63
Um gráfico que mostra a eficiência dos método de calibração utilizados no Observatório Pierre 
Auger é a  curva de calibração.  Esta  é formada pela  correlação entre o parâmetro S38 e  a energia 
medida pelo detector de fluorescência dos eventos híbridos da região na qual o Detector de Superfície 
tem eficiência próxima a 100% (E > 3 EeV). A Curva de Calibração é mostrada na figura 65.
A reta em azul, representa a função E=A.S 38o
B
cujo resultado do ajuste neste gráfico é A = (1.51±0.06(stat)±0.12(sist))×1017 eV , B = 1.07 ± 
0.01(stat) ± 0.04(sist),  com reduzido χ2 de 1.01 [90]. A partir deste resultado, adotou-se a seguinte 
equação para estimar a energia a partir de S38 no software de reconstrução Offline [85]:
E=0,149. S 38o
1,078 EeV (7.11)
 7.2 Exposição do Detector de Superfície
Aceitância, ou abertura, de um detector é dada pela área efetiva (ou de observação) multiplicado 
por seu ângulo sólido.A exposição do detector é a aceitância integrada no seu tempo de funcionamento, 
ou seja, o tempo de aquisição de dados.
A  aceitância  instantânea  do  detector  de  superfície  do  Observatório  Pierre  Auger  está 
constantemente  mudando devido  às  mudanças  na  sua  configuração:  mais  tanques  são adicionados, 
alguns  sofrem  algum  danos  e  são  desligados,  outros  são  religados,  etc.  Como  mencionado 
anteriormente,  os  triggers T4 e  T5 simplificam o cálculo da aceitância.  T4 seleciona eventos com 
ângulos  menores  que  60o de  forma  muito  eficiente  através  do  3ToT e  T5 garante  a  qualidade  na 
reconstrução destes eventos enquanto torna o cálculo da aceitância mais fácil.
Enquanto  os  chuveiros  de  altíssimas  energias  são  grandes  suficientes  para  dispararem vários 
tanques,  os de baixa energia podem não atenderem às exigências dos  triggers,  e  assim não serem 
armazenados. Logo não é esperado que a aceitância seja uniforme para todas as energias dos eventos. 
Figura 65: Curva de Calibração do OPA [90]
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Isto é melhor compreendido a partir da função probabilidade lateral de trigger (LTP) a qual nos dá a 
probabilidade local do  trigger ToT em função da distância do núcleo do chuveiro [91]. Esta função 
pode  ser  obtida  pela  média  sobre  vários  chuveiros  simulados  para  calcular  o  número  de  tanques 
disparados a uma distância do centro do CAE. Exemplos de funções LTP para chuveiros produzidos 
por prótons construídos a partir do pacote de simulação Corsika QSJet são mostradas na figura 65. 
Como  esperado,  a  uma  certa  distância,  a  LTP é  maior  para  altas  energias  (grandes  chuveiros)  e 
pequenos ângulos zenitais.
O  trigger T5  (figura  67)  torna  o  arranjo  do  Detector  de  Superfície  em  termos  de  celular 
hexagonais.  Conhecida  a  função  LTP,  pode-se  compreender  a  probabilidade  do  trigger 3ToT. 
Rotulando cada tanque do hexágono com índice de i = 1 a 7 e sendo Pi a probabilidade da estação i ser 
disparada e Qi – 1 – Pi, para um núcleo arbitrário (xn, yn) a probabilidade de acorrer T4 é:
PT 4xn , yn=1−∏i=1
i=7
Qi1∑i P iQi∑ji P iQi P jQ j  (7.12)
A média calculada desta quantidade sobre todos os locais possíveis do núcleo produz a eficiência 
de detecção do SD [92]. A área tracejada na figura 67 indica onde a posição do centro deve estar dentro 
do hexágono para satisfazer T5.
Figura 66: Função LTP proveniente de chuveiros de prótons a partir de Corsika QGSJet.  
Dependência em energia em teta = 25 (esquerda) e dependência zenital a E = 1017,8eV. 
Figure de [92].
Figura 67: Celula elementar de um 
T5.A área tracejada é a área efetiva 
de detecção da célula.
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A superfície efetiva de detecção da célula do hexágono é então dada por:
Sef =∫
cel
PT 4 xn , yn PT5 dS  (7.13)
 onde PT5 é 1 ou 0, dependendo da condição T5 ter sido ou não satisfeita. A figura 66 esquerda 
mostra que Sef é saturada acima de 3 EeV para ângulos entre 0 e 60o.
A área efetiva do Detector de Superfície do Observatório Pierre Auger é a área normal ao ângulo 
de incidência do chuveiro, isto é Aef(θ) = Acosθ. Logo, a abertura é obtida pela integral da superfície 
efetiva de detecção pelo ângulo sólido.
a E = ∫
60o
Sef E , ,cos send d  (7.14)
A figura  66 direita mostra que a abertura é satura para chuveiros produzidos por prótons com 
energias maiores que 3 EeV e no caso do ferro, a saturação é em energias mais baixas.
A partir do resultado acima mostra que  a aceitância para eventos com energia acima de 3 EeV 
com ângulos de direção de chegada entre 0  o  e 60 o  é uniforme e puramente geométrica . Isso significa 
que, calcular a abertura instantânea é simplesmente calcular o número de células hexagonais ativas. 
Cada hexágono tem área de detecção igual a 1,5km2.3/2≃1,95 km2 , o que corresponde a uma 
abertura de acel≃4,59 km
2 sr para raios cósmicos com ângulos de direção de chegada entre 0o e 60o.
A exposição,  é então,  é calculada pela contagem do número de células-segundo, ou seja, é a 
integrado do número de células hexagonais durante o tempo de aquisição.
Na Colaboração Pierre Auger existe um grupo dedicado aos estudos e monitoramento da abertura 
e exposição do Observatório na Argentina. No website do grupo [93] encontram disponíveis detalhes 
das atividades realizadas pelos membros, textos explicativos, artigos publicados e principalmente os 
arquivos do número de hexágonos por segundo desde 2004, separados por ano. Eles são formados por 
duas colunas: a primeira tem o tempo em segundos dos GPSs sincronizados que os detectores possuem 
e a segunda possui o número de hexágonos naquele instante.
Através destes arquivos calculei a exposição para diferentes períodos de funcionamento do OPA, 
mostrados na tabela 5.
Figura 68: Eficiência de detecção (esquerda) e  abertura relativa (direita) em 
função da energia
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Período Exposição (km2 s sr)
2004 1040 ± 30
2005 1874 ± 54
2006 2932 ± 84
2007 4050 ± 118
2008 5032 ± 144
2004 a 2005 2914 ± 83
2004 a 2006 4806 ± 137
2004 a 2007 7965 ± 227
2004 a 2008 10064 ± 287
Tabela 5: Exposições calculadas através do método dos hexágonos.
 7.3  Programas Utilizados e Seleção de Dados
A física  de  altas  energias  exige  análises  estatísticas  e  cálculos  sofisticados  de  uma  grande 
quantidade  de  dados.  O  ROOT  é  o  pacote  de  ferramentas  mais  difundido  e  utilizado  pelos 
pesquisadores desta área [81]. Desenvolvido pelo CERN, fornece métodos e bibliotecas em código C+
+ que auxiliam na manipulação e análise de grandes conjuntos de dados. A colaboração Pierre Auger 
tem seu programa oficial de reconstrução de eventos, o  OffLine que converte o sinal dos tanques em 
VEM e realiza a reconstrução completa do evento, da conversão dos sinais à estimativa de energia 
descrita anteriormente.
No  website  Auger  Observer  [94]  encontram-se  armazenados  os  dados  coletados  pelo 
Observatório em formato ASCII e ROOT, reconstruídos através do OffLine,  separados mês a mês no 
caso do ano corrente e ano a ano, no caso de anos anteriores. Os arquivos no formato ROOT são 
gerados pelo pacote de bibliotecas ADST (Advanced Data Summary Tree) desenvolvidos pelo grupo 
responsável  pelo  website e  caracteriza uma interface amigável  entre  usuário e  os dados do Auger. 
Através do ADST é possível  coletar  as informações  requeridas de cada evento,  selecionar  eventos 
(através de cortes em energia e ângulo por exemplo), visualizar curvas utilizadas na reconstrução, a 
posição no céu da direção de chegada do evento e até mesmo os dados dos tanques (SD) e pixels (FD) 
disparados pelo evento (veja figura 69). 
Parte do trabalho na construção dos espectros foi instalar funcionalmente o ROOT, OffLine e o 
ADST no computador de trabalho no Departamento de Raios Cósmicos e Cronologia.
Quando o tanque Cherenkov do detector de superfície está com comportamento irregular e este 
persiste por um certo período, um alarme próprio dispara para sinalizar esses dados. Quando mais de 
30% dos tanques está com algum tipo de alarme acionado, o software de monitoramento dispara um 
contador, que conta o tempo de duração dos alarmes enquanto mais de 30% dos tanques estiverem com 
os alarmes acionados. Este período é chamado período ruim, ou bad perid e é recomendado fortemente 
que  os  dados  coletados  durante  estes  períodos  não  sejam  utilizados.  Os  bad  periods não  foram 
utilizados nesse trabalho, nas exposições calculadas as linhas dos arquivos com o número de hexagonos 
foram ignoradas e os eventos detectados durante esses períodos ruins foram excluídos.
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Para a construção dos espectros de raios cósmicos mostrados adiante, a partir dos arquivos no 
formato ROOT-ADST entre 01 de janeiro de 2004 até 31 de dezembro de 2008, foram selecionados 
eventos, que satisfazem a exigência do trigger T5 com energia acima de 3 EeV e ângulos zenitais entre 
0o e 60o para que os eventos satisfaçam a condição de saturação da abertura descrita anteriormente.
 7.4 Erros Sistemáticos
Para determinar a energia do raios cósmico primário é necessário calibrar o detector, determinar o 
valor de S1000, S38 e finalmente estimar a energia. Cada um destes passos contribui está sujeito a um 
erro sistemático que contribui para o erro sistemático total.
Iniciando pela calibração [79], o erro na estimativa do VEM é em torno de 5%, assim como o 
erro devido a não linearidade da razão entre o Anodo e o dínodo das fotomultiplicadoras. A incerteza na 
altura da coluna de água dentro do  liner contribui com 3% de erro e as variações térmicas também 
contribuem com 3%. O sinal do tanquem é calibrado considerando múons verticais, mas não de pode 
desprezar a componente eletromagnética que pode contribuir para a produção do sinal integrado, esta 
diferença  na  resposta  do  detector  para  a  componente  eletromagnética  é  estimada  em  5%.  Estas 
incertezas são somadas em quadratura, isto significa que o erro total estimado da calibração é em torno 
de 10%.
No caso da determinação do S1000 [75], primeiramente o erro devido ao modelo assumido da 
função de distribuição lateral (LDF) é em torno de 3%. O fato de ignorar a assimetria azimutal causa 
um deslocamento na posição do núcleo do chuveiro e isto contribui com aproximadamente 3% de 
incerteza. Quando o chuveiro é produzido por partículas altamente energéticas, o número de partículas 
produzidas  na  região  do  núcleo  é  gigantesco,  o  que  pode  ultrapassar  o  limite  de  luz  que  a 
Figura 69: Foto da interface gráfica do ADST-Offline.
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fotomultiplicadora consegue converter, saturando-a. Este efeito contribui com 3% de incerteza.  Por 
último, a contribuição do algorítimo de reconstrução de eventos contribui com mais 3%. Sendo assim, 
somando em quadratura o erro total no processo da estimativa de S1000 é em torno de 6%.
O Método CIC descrito anteriormente tem uma dependência em energia o que faz com que a 
curva de correção também dependa da energia.  Na reconstrução utilizada,  a curva é considerada a 
mesma para qualquer energia o que contribui com 5% de erro na estimativa de S38.
A estimativa de S38 para energia vem da Curva de Calibração, que utiliza a estimativa de energia 
do Detector de Fluorescência, por isso os erros sistemáticos deste detector afeta a estimativa de energia 
dos dados provenientes do Detector de Superfície. A produção de luz fluorescência na atmosfera é um 
processo de interação, logo é probabilístico e tem incerteza de 15% [99] A correção da atmosfera tem 
incerteza de 10% e a calibração do detector tem 12% [98]. A reconstrução do perfil, a subtração da luz 
produzida por efeito Cherenkov que pode chegar junto com a de fluorescência e a atenuação da luz no 
meio contribuem, cada, com 5%. O resultado é um erro de 25% na estimativa da energia através do 
Detector de Fluorescência.
Somando todos  os  erros  sistemáticos  que contribuem no erro  total  da  estimativa  de  energia, 
obtemos um valor em torno de 30%.
 7.5 Determinação do Fluxo de Raios Cósmicos






onde N(E) é o número de eventos dentro do intervalo de energia ΔE (largura do bin) centrado em 
E.
O espectro por ser uma lei de potência, é construído com os eixos logaritmos, logo a largura do 
bin da equação acima deve ser igual a E=10D  de modo que, quando o logaritmo for aplicado ao 
eixo, a largura do bin será constante (D):
Isto afeta o valor absoluto do fluxo em cada bin e conseqüentemente a estrutura do espectro. Para 
corrigir tal efeito, chamado efeito de binagem, considera-se a seguinte correção analítica [95].




Seja  E=10c eV o valor  da energia  no centro do  bin com E=10D ,  então o número de 
eventos no bin é
N E =kA ∫
10c−D /2
10cD /2








10−c (7.18) f γ =
1
γ−1
[10D /2 γ−1−10−D /2γ−1] (7.19)
69
f γ  é um fator numérico que depende de D e gama. Neste trabalho D = 0,1 e gama = 3,1, 
como utilizados pela Colaboração Pierre Auger [96].
A figura  70 mostra  o histograma obtido,  já  utilizando a  correção analítica  descrita  acima,  para os 
eventos detectados no ano de 2008 a partir dos dados do ADST-OFFLINE utilizando os critérios de 
seleção descritos anteriormente.
Após construído o espectro e corrigido o efeito de binagem,  ao dividir o valor do número de 
eventos de cada bin pelo valor da exposição no respectivo período de aquisição, obtêm-se o fluxo de 
raios cósmicos para o valor de energia equivalente ao centro do bin ( E=10c eV ) .
O cálculo das  incertezas de cada ponto é feito utilizando distribuição normal e nos pontos cujo 
número de eventos seja inferior a 20, o que ocorre a energias mais altas , adota-se a abordagem de 
Feldman-Cousin, que é a  abordagem utilizada em experimentos cujo número de eventos é baixo (veja 
Apêndice B).
 7.6 Espectros De Raios Cósmicos de Altíssimas Energias
A partir  do  procedimento  descrito  anteriormente,  construí  uma  série  de  espectros  de  raios 
cósmicos com energia acima de 3EeV e ângulos zenitais entre 0 e 60o, apresentados a esquerda nas 
figuras seguintes.
Para cada espectro foi calculado o índice espectral que representa o coeficiente angular da reta 
resultante do ajuste linear. O cálculo foi feito em duas regiões diferentes: entre 4x1018 e 4x19 eV acima 
de 4x1019, cujo valor representa a observação da supressão do fluxo devido ao efeito GZK. A partir do 
valor resultante dos ajustes, construí espectros nos quais o eixo y é dado pela seguinte normalização:
y=A.F.E−−1 (7.20)
onde F é o valor do fluxo no ponto, A é o coeficiente linear resultante do ajuste, gama é o índice 
espectral  obtido  e  a  subtração   da  unidade  centraliza  o  eixo  em torno  da  origem.  Estes  gráficos 
normalizados enfatizam a supressão e são apresentados a direita das figuras adiantes.
Figura 70: Histograma de eventos detectados em 2008 pelo 
Observatório Pierre Auger.
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Em junho de 2008, a Colaboração Pierre Auger publicou na revista Phiscal Rewiew Letters, um 
artigo no qual é publicado um espectro, juntamente com o espectro normalizado, de raios cósmicos de 
altíssimas energias a partir dos dados detectados pelo Detector de Superfície do Observatório Pierre 
Auger no período entre 01 de janeiro de 2004 a 31 de agosto de 2007, o que equivale a exposição de 
7000±200 km2 sr s [14]. Este espectro de energia é apresentado na figura 71. O procedimento adotado 
para a seleção de eventos é o mesmo deste trabalho (descrito na seção anterior),  já que este é um 
prodcedimento padrão da Colaboração. Este artigo foi a base para a escolha dos limites dos ajustes e do 
erro sistemático do índice espectral, por se tratar do mesmo método e experimento.
Os espectros  das figuras 72,73,74,75 e 76 foram construídos a partir  dos dados de cada ano 
individualmente, nos quais a diminuição da incerteza nos valores é reflexo da constante evolução do 
Detector de Superfície, que com o aumento da abertura a partir do aumento do número de tanques 
permitiu que um maior número de eventos fosse detectado.
Já  os  espectros  das  figuras  77,  78,  79 e  80,  foram obtidos  a  partir  da integral  do tempo de 
aquisição a cada ano, ou seja, eles mostram a evolução do espectro com o passar dos anos, desde 2004 
até 2008. Isto significa que, para cada espectro, não só o tempo de exposição aumentou em cada passar 
de ano, mas a abertura também, conforme a evolução do Detector de Superfície no último ano.
A tabela 6 mostra os resultados dos coeficientes angulares calculados através dos ajustes dos 
gráficos deste trabalho e do artigo publicado pela Colaboração Pierre Auger.
Figura 71: Espectro de raios cósmicos de altíssimas 
energias publicado pela Colaboração Pierre Auger [14]
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Figura 72: Espectro de raios cósmicos de altíssimas energias construído a partir dos eventos detectados pelo OPA em 2004
Figura 73: Espectro de raios cósmicos de altíssimas energias construído a partir dos eventos detectados pelo OPA em 2005
Figura 74: Espectro de raios cósmicos de altíssimas energias construído a partir dos eventos detectados pelo OPA em 2006
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Figura 77: Espectro de raios cósmicos de altíssimas energias construído a partir dos eventos detectados pelo OPA no 
período entre 01/01/2004 a 31/12/2005.
Figura 76: Espectro de raios cósmicos de altíssimas energias construído a partir dos eventos detectados pelo OPA em 2008
Figura 75: Espectro de raios cósmicos de altíssimas energias construído a partir dos eventos detectados pelo OPA em 2007
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Figura 79: Espectro de raios cósmicos de altíssimas energias construído a partir dos eventos detectados pelo OPA no 
período entre 01/01/2004 a 31/12/2007.
Figura 80: Espectro de raios cósmicos de altíssimas energias construído a partir dos eventos detectados pelo OPA no 
período entre 01/01/2004 a 31/12/2008.
Figura 78: Espectro de raios cósmicos de altíssimas energias construído a partir dos eventos detectados pelo OPA no 
período entre 01/01/2004 a 31/12/2006.
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Período Número de Eventos Índice Espectral entre 
4x1018eV a 4x1019eV
Índice Espectral acima 
de 4x1019eV
2004 1685 2,7±0,2 2,0±0,6
2005 3383 2,7±0,1 4±1
2006 7745 2,69±0,09 3,2±0,8
2007 10897 2,67±0,07 2,8±0,7
2008 12007 2,72±0,07 3,0±0,6
De 2004 a 2005 6074 2,7±0,1 4±1
De 2004 a 2006 13819 2,68±0,06 3,4±0,8
De 2004 a 2007 24717 2,67±0,05 3,5±0,7
De 2004 a 2008 36723 2,69±0,04 3,5±0,5
PRL 2008 19582 2,69±0,02 4,2±0,4
Tabela 6: Índices espectrais obtidos a partir dos espectros mostrados nas figuras anteriores.
A análise geral dos espectros e da tabela de resultados mostra a importância do longo período de 
coleta de dados e da grande abertura do experimento. Nota-se que a partir de 2007 a supressão do fluxo 
de raios cósmicos devido ao efeito GZK fica evidente, rejeitando a hipótese de que o espectro continue 
com índice espectral constante.
Da análise realizada com 36723 eventos confirmamos que, para energias entre 4x1018 e 4x1018  o 
espectro primário é bem representado por uma lei de potência
F∝E− (7.21)
cujo índice obtido foi -2,69±0,04 (χ2 =1,2). Acima deste valor o índice obtido foi de 3,5±0,5. 
Nota-se um erro estatístico maior para o primeiro índice espectral e um valor menor do segundo índice 
espectral  obtidos  neste  trabalho  em  relação  aos  valores  obtidos  pela  Colaboração  Pierre  Auger, 
entretanto os resultados obtidos são compatíveis. Além de ter sido utilizado um conjunto de eventos 
diferente o procedimento de obtenção do espectro foi completamente independente, utilizando rotinas 
de análise desenvolvidas neste trabalho.
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Conclusão
Após  a  conclusão  deste  trabalho  o  Detector  de  Luz  Cherenkov  na  Água  de  Campinas  foi 
completamente instalado e caracterizado para múons individuais, com novos componentes eletrônicos e 
um  software  de  aquisição  próprio.  O  problema  da  umidade,  a  qual  danificava  os  componentes 
eletrônicos que ficam instalados dentro do tanque foi solucionado com a instalação de novas vedações 
e  anti-mofos na região entre o  liner e  a superfície do tanque.  Nesta região,  instalamos um termo-
higrômetro cujo visor se encontra dentro do Laboratório de Léptons. Isto possibilita a verificação da 
umidade antes de liga-lo à rede elétrica, sendo um item de segurança da eletrônica do tanque caso a 
vedação se desgaste.
A partir de dois detectores cintiladores montamos um telescópio de múons, o qual utilizamos para 
selecionar múons atmosféricos individuais passando pelo tanque Cherenkov. Tais medidas permitiram a 
caraterização da resposta do detector para estas partículas. Medimos o tempo morto do sistema de 
aquisição de dados, sendo este igual a 26,24±0,08ns, e obtivemos as tensões de trabalho para cada uma 
das  três  fotomultiplicadoras  instaladas  no  tanque  Cherenkov.  Medimos  também  a  carga  do  sinal 
produzido pelo múon passando verticalmente no centro do tanque, a medida referência do Observatório 
Pierre Auger (VEM), obtendo o pico do espectro de carga em 93±1pC, valor em plena concordância 
com o resultado do Laboratório Tandar na Argentina e do Observatório Pierre Auger que obtiveram 95 
pC. Ao medirmos a resposta do sinal em função da distância entre a PMT e a posição de  passagem do 
múon vertical no tanque, pudemos observar uma dependência da carga média e do tempo de atraso do 
sinal em função desta distância. A eficiência boa qualidade do detector foi observada na medida da 
soma da carga nas 3 PMTs, que se manteve aproximadamente constante nas medias realizadas. Isso 
mostra que apesar do efeito da atenuação de sinal para cada PMT, o sinal da soma das cargas nas 3 
fotomultiplicadoras é constante,  mantendo o sinal total do detector constante. Além disso, observamos 
que, nas medidas as quais o múon passa pelo centro da fotomultiplicadora, existe um pico duplo no 
espectro de tempo, sendo o primeiro pico produzido pelo sinal proveniente da interação do múon com o 
fotocátodo da PMT e o segundo pelo sinal produzido pela passagem do múon na água. Este duplo pico 
permite  calcular a altura do nível de água dentro do detector e determinar o tempo de entrada da 
partícula na água. Finalizamos a caracterização do tanque com a medida da resposta do sinal de carga 
para múons selecionados inclinados. O resultado obtido mostrou a linearidade entre a carga média dos 
pulsos e o comprimento do traço do múon na água (quantidade de luz produzida) evidenciando o bom 
funcionamento do detector. 
O detector de luz Cherenkov na água de Campinas foi completamente instalado e caracterizado e 
está disponível para a utilização em novos projetos do laboratório de Léptons.
A análise dos dados provenientes do Observatório Pierre Auger iniciou-se com a a instalação do 
software  de  reconstrução  ADST-OFFLINE  e  do  software  de  análise  ROOT  no  computador  do 
Departamento de Raios Cósmicos. Estando pronta as ferramentas de trabalho, foram analisados os raios 
cósmicos detectados desde 01 de janeiro de 2004 até 31 de dezembro de 2008 com energia acima de 
3x1018eV e ângulos zenitais de direção de chegada entre 0o e 60o. A partir destes dados construímos 
espectros diferenciais de fluxo de raios cósmicos para cada ano individualmente e integrados a cada 
ano, acompanhando a evolução do espectro com o passar dos anos. A partir da análise destes gráficos 
pudemos confirmar que a partir de 2007 o número de eventos de raios cósmicos de altissimas energias 
registrado pelo Observatório Pierre Auger permite confirmar a supressão do fluxo de partículas com 
energia  acima de 4x1019eV devido  ao  efeito  GZK.  Confirmamos  também que o espectro  de raios 
cósmicos de altas energias é bem representado pela função  F∝E− , cujo valor obtido para γ do 
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espectro construído a partir dos dados entre  01 de janeiro de 2004 até 31 de dezembro de 2008 foi 
2,69±0,04 para o intervalo de energia entre 4x1018eV e  4x1019eV e 3,5±0,5 para energias acima de 
4x1019eV.
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Apêndice A - Abordagem de Feldman-Cousins
Este apêndice foi escrito baseado na referência [A.1]
Intervalo de Confiança Clássico
Suponha que se deseja fazer uma inferência do parâmetro μ, cujo valor real μt, é desconhecido. 
Assuma que esta é feita a partir de um medida individual (single measurement) da observável x, cuja 
função densidade de probabilidade (fdp)  de obtê-la depende do parâmetro desconhecido  μ: P(x|μ). 
Então, [μ1,μ2] é o intervalo de confiança no qual μt se encontra em uma fração  αdo experimento. Este 
intervalo é definido a partir da seguinte propriedade:
P ∈[1,2]=  (A.1)
aonde μ1e μ2 são funções de x.
A figura A.1 ilustra o método “faixa de confiança”  de obtenção do intervalo de confiança de μ a 
partir da medida de x. Para cada valor de μ é examinado P(x|μ) ao longo da linha horizontal através de 
μ e é selecionado o intervalo [x1,x2] a partir da propriedade:
P x∈[ x1, x2]∣=  (A.2)
Figura A.1: Construção de uma faixa de confiança genérica e seu 
uso. Para cada valor de μ é desenhado um intervalo de 
aceitância (linhas horizontais). É traçado a linha 
vertical no valor x0 medido pelo experimento. O 
intervalo de confiança são os valores de μ cujas retas se 
interceptam.
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no qual [x1,x2] é o intervalo de aceitância (acceptance interval) de μ, que são representados pelas 
linha horizontais na figura A.1. Para definir o intervalo de aceitância é necessário escolher um critério 
auxiliar. Têm-se total liberdade na escolha deste critério, se a escolha não seja  influenciada pela valor 
medido de x.
As escolhas comuns são:
P x x1∣=1− (A.3)
chamado de limite de confiança superior, que satisfaz P 2=1− e 
P x x1∣=P xx2∣=1−/2 (A.4)
chamado limite de confiança central, que satisfaz P 1=P 2=1−/2 .
A faixa de aceitância está completa quando o intervalo de aceitância está definido para cada μ.
Seja o resultado x0 do experimento que mede o observável x, o intervalo de confiança de  μ é 
ilustrado na figura A.1 como a intersecção da linha vertical através de x0 com os valores interceptados 
por esta, sendo o início da intersecção μ1 e o fim μ2.
As figuras A.2 e A.3 mostram faixas de confiança padrões (para limites superiores e centrais, 
respectivamente)  quando o  observável  x  é  simplesmente  a  medida  de um  μ não  negativo  em um 
experimento com resolução gaussiana cujo σ= 1:
P x∣= 1
2
exp[−x−22 ]  (A.5)
Este caso aponta um problema do uso desta escolha, ele seria insatisfatório, por exemplo, no caso 
de x=-1,8, cujo intervalo de confiança seria nulo (a reta vertical não teria interceptação), neste caso, 
como  μ é positivo,  o experimentalista  pode adotar que sua medida foi 0 e  impor um intervalo de 
confiança.
Figura A.3: Faixa de confiança para α = 
90% utilizando a limite central para uma 
média gaussiana em unidades de σ.
Figura A.2: Faixa de confiança para α = 
90% utilizando a limite superior para uma 
média gaussiana em unidades de σ. A 
segunda linha está na faixa em que x = ∞
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Já, as figura A.4 e A.5 mostram faixas de confiança padrões (para limites superiores e centrais, 
respectivamente) para processos Poissonianos cuja observável x é o total n de eventos medidos, cuja 





O mesmo problema ocorre neste caso: para certa medida em n não há intervalo e confiança em μ. 
Este problema é mais enfatizado pelo fato da existência dos eventos de fundo b.
Abordagem de Feldman-Cousin para Poisson
Na referência [A.1] Gare Feldman e Robert Cousin propuseram um critério de escolha para o 
intervalo de aceitância que soluciona tais problemas. O critério baseia-se numa razão R, chamada de 




onde  μbest é o valor que maximiza P(n|μ). Exigindo que  μ seja possível fisicamente, isto é, não 
negativo no caso, então:
best=max0,n−b (A.7)
Para  cada  n  é  calculado  R,  e  então  o  intervalo  de  aceitância  é  obtido  a  partir  do  seguinte 
procedimento: os valores de n são adicionados ao intervalo de confiança e em ordem decrescente de R 
até que a soma dos respectivos P(n|μ) atinja ou ultrapasse o valor do nível de confiança alfa. Isto é feito 
Figura A.5: Faixa de confiança para α = 90% 
utilizando a limite superior para uma média 
poissoniana com b = 3.
Figura A.4: Faixa de confiança para α = 90% 
utilizando a limite superior para uma média 
poissoniana com b = 3. A segunda linha está na 
faixa em que x = ∞.
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para todos os μ até que conclua a faixa de aceitância e assim o intervalo de confiança segue o mesmo 
principio do clássico (utilizando a intersecção da a reta vertical).
A tabela A.1 ilustra um exemplo numérico para um caso de construção de faixa de aceitância para 
um processo Poissoniano com b = 3 e μ = 0,5, então P(n|μ) é dado pela equação A.6. E seus valores 
estão na segunda coluna da tabela  A.1.  Colocando em ordem decrescente de R (quinta  coluna),  o 
primeiro n a ser adicionado no intervalo de confiança é n=4, seguindo a ordem da quinta coluna até que 
o valor da soma de P(n/mi) ultrapasse alfa = 0,9. Deste modo, o um intervalo de aceitância para μ =0,5 
neste caso é n=[0,6]. O resultado da faixa de aceitância se encontra na figura A.6.
Figura A.6: Faixa de confiança para α = 90% utilizando 
a limite a abordagem proposta por Feldman e Cousin 
para uma média poissoniana com b = 3.
Tabela A.1: Cálculos ilustrativos para a construção da faixa de confiança 
do sinal médio μ, na presença de b =3. Aqui é apresenta para μ = 0,5
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Abordagem de Feldman-Cousin para Gaussiana
A passagem para o caso em P(x,mi) seja uma função gaussiana em que μ seja um valor não 
negativo, utiliza-se:





a figura A.7 mostra o resultado típico de uma faixa de confiança utilizando tal abordagem.
O pacote de análise de dados ROOT [A.2] tem uma biblioteca para cálculos estatísticos que 
calcula  os  limites  superiores  e  inferiores  de  um  dado  μ,  ou  seja,  os  erro  do  ponto  do  gráfico 
(normalmente  com  poucos  eventos  medidos),  utilizando  a  abordagem  de  Feldman-Cousin  para 
processos Poissonianos (TfeldmanCousins Class), a qual foi utilizada para a construção do espectro 
deste trabalho.
Referências
[A.1] Feldman, G. e  Cousin, R. Uni ed approach to the classical statistical analysis of smallfi  
signals, Phys. Rev. Lett, 57, 3873-3889 (1998).
[A.2] ROOT – An Object-Oriented Data Analysis Framework, http://root.cern.ch/
Figura A.7: Faixa de confiança para α = 90% 
utilizando a abordagem proposta por Feldman e 
Cousin para uma média gaussiana.
